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Re´sume´ : Dans l’Univers local, la distribution de galaxies est bimodale, refle´tant la relation
existante entre la couleur et la morphologie. Une question clef en cosmologie observation-
nelle est de comprendre comment cette dichotomie est apparue au cours de l’histoire de
l’Univers. Les releve´s de galaxies ont pour but d’isoler des populations de galaxies a` dif-
fe´rentes e´poques cosmiques et de suivre leur e´volution. Quantifier de manie`re fiable les
morphologies de galaxies lointaines demeure cependant un obstacle majeur.
Dans le visible, les progre`s durant les dix dernie`res anne´es proviennent essentiellement de
donne´es acquises par le te´lescope spatial Hubble (HST) graˆce a` la haute re´solution angulaire
de´livre´e. Au dela` de z ∼ 1 pourtant, les came´ras visibles du HST sondent le flux UV des
galaxies ce qui peut biaiser la morphologie estime´e vers des types tardifs. De ce point de
vue, les observations dans le proche infrarouge au dela` de z ∼ 1 sont particulie`rement im-
portantes puisque la lumie`re analyse´e provient d’e´toiles e´volue´es et est donc moins affecte´e
par des e´pisodes re´cents de formation stellaire.
Dans cette the`se, on s’interroge sur la possibilite´ de quantifier les morphologies de galaxies
lointaines dans l’infrarouge proche a` l’aide de te´lescopes au sol afin de quantifier les effets
de k-correction morphologique.
Dans un premier temps, l’utilisation d’optique adaptative pour corriger les effets de la tur-
bulence atmosphe´rique est explore´e. On pre´sente l’analyse de 79 galaxies observe´es avec
le syste`me d’optique adaptative NaCo du Very Large Telescope (VLT). Les limites sont
obtenues graˆce a` des simulations exhaustives et des comparaisons avec le te´lescope spatial.
Une premie`re estimation de l’e´volution morphologique depuis z ∼ 1.2 est obtenue a` partir
de cet e´chantillon. La comparaison avec les morphologies obtenues avec le te´lescope spatial
laisse entrevoir des diffe´rences mais l’e´chantillon est trop petit pour extraire des conclusions
robustes. Un programme d’observations plus large est propose´.
Dans un deuxie`me temps, des ame´liorations aux me´thodes classiques non-parame´triques
d’estimation morphologique sont propose´es (nombre illimite´ de parame`tres simultane´s, fron-
tie`res non line´aires) afin de pouvoir analyser des donne´es observe´es a` travers l’atmosphe`re.
On de´montre que ces ame´liorations permettent une estimation morphologique en deux
grands types (elliptique, spirale) avec un taux de re´ussite de ∼ 80% sur des donne´es li-
mite´es par le seeing. Le code source a e´te´ mis a` disposition de la communaute´.
La me´thode de´veloppe´e est ensuite employe´e pour analyser un e´chantillon de ∼ 50 000 ga-
laxies dans l’infrarouge proche. L’e´volution morphologique depuis z ∼ 2 est obtenue et une
quantification des effets de k-correction morphologique est pre´sente´e par comparaison avec
des donne´es spatiales. On observe une augmentation de la fraction de galaxies elliptiques
depuis z ∼ 2 (∼20%) jusqu’a` nos jours (∼30%). La classification obtenue est globalement
en bon accord avec celle obtenue avec des donne´es spatiales dans le visible jusqu’a` z ∼ 1. Au
dela`, la classification infrarouge a tendance a` trouver ∼ 1.5 fois plus de galaxies pre´coces.
Mots-clefs : galaxies a` grand redshift – morphologies – haute re´solution angulaire –
optique adaptative – k correction morphologique

Morphologies of distant galaxies from large cosmological surveys
using ground based NIR imaging
Abstract : In the local Universe, the distribution of galaxies is bimodal, primarily re-
flecting a relationship between color and morphology. A capital question in observational
cosmology is how this bimodality appears across the history of the Universe. Quantifying
morphologies of high redshift objects with a few simple, reliable measurements is however
a major obstacle. In the visible, progress over the last ten years have come in particular
from the Hubble Space Telescope (HST). At z > 1, the HST visible cameras probe however
the UV flux, dominated by the emission of young stars, which could bias the estimated
morphologies towards late-type systems. In this context, near infrared (NIR) observations
are particularly important because the K band flux at z ∼ 1 is less dependent on the recent
history of star formation.
We investigate whether it is possible to obtain morphologies of high redshift galaxies in
the NIR using ground based facilities in order to properly quantify the morphological k-
correction effects.
We first use adaptive optics at the Very Large Telescope to obtain a high resolution NIR
sample of 79 galaxies in the Ks band. We obtain the limits of the morphological analysis by
means of exhaustive simulations and comparisons with space observations. We then present
a first estimate of the morphological evolution of the three main morphological types from
z ∼ 1.2. The comparison with morphologies obtained with HST/ACS reveals some discre-
pancies but the small number of objects does not allow to conclude safely about the nature
of these differences. A Large Programme proposal has been submitted to ESO to signifi-
cantly increase our sample.
Second, some improvements to the classical non-parametric methods are proposed (non-
linear boundaries and unlimited parameters) using support vector machines. We show that
these improvements enable a determination of the morphological type (in two types) with
an ∼ 80% accuracy on seeing limited data at z ∼ 1. The code is now freely available for
download.
The method is then used to analyze a sample of ∼ 50 000 galaxies in the NIR within the
COSMOS area. We obtain the morphological evolution from z ∼ 2 and quantify the k-
correction effects by comparing with HST data. We observe an increase of the early-type
population from z ∼ 2 (∼20%) to the present (∼30%) probably reflecting a progressive
building up of the red sequence from late-type objects. The classification is globally in good
agreement with the one obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ∼ 1, the I-band
classification tends to find less early-type galaxies than the Ks-band one by a factor ∼1.5
which might be a consequence of morphological k-correction effects.
Keywords : high redshift galaxies – morphologies – high angular resolution – adaptive
optics – morphological k-correction

Estudio de las morfolog´ıas de galaxias lejanas a partir de grandes
cartografiados co´smicos en el infrarrojo cercano mediante
telescopios terrestres
Resumen : En el Universo local, la distribucio´n de galaxias es bimodal, reflejo de la
relacio´n existente entre el color y la morfolog´ıa. Una cuestio´n central en cosmolog´ıa obser-
vacional es la comprensio´n de los mecanismos que han llevado a dicha dicotomı´a, conocida
como secuencia de Hubble. Con el fin de aportar una respuesta, los cartografiados co´smicos
a´ıslan poblaciones de galaxias en e´pocas diferentes permitiendo as´ı seguir su evolucio´n. La
estimacio´n de la morfolog´ıa de galaxias lejanas de manera fiable sigue siendo sin embargo
un problema a la hora de analizar e interpretar los datos.
En el dominio o´ptico, los progresos en e´stos u´ltimos an˜os se han producido esencialmente
gracias al telescopio espacial Hubble (HST). Sin embargo a z > 1, las ca´maras o´pticas del
HST sondean el espectro ultravioleta de las galaxias lo que puede sesgar la morfolog´ıa ob-
tenida hacia tipos ma´s tard´ıos.
Las observaciones en el infrarrojo cercano en torno a z ∼ 1 son desde este punto de vista
especialmente interesantes ya que la luz analizada proviene de estrellas tard´ıas y se ve por
consiguiente menos afectada por episodios recientes de formacio´n estelar que las observa-
ciones con ca´maras visibles.
En la presente tesis se plantea pues la posibilidad de emplear telescopios en tierra para el
ana´lisis de morfolog´ıas de galaxias lejanas. En un primer lugar se explora la posibilidad
del uso de o´ptica adaptativa para corregir los efectos de la turbulencia atmosfe´rica en la
resolucio´n angular de la imagen. Para ello se analiza una muestra de 79 galaxias observadas
con el sistema de o´ptica adaptativa del Very Large Telescope (VLT). Se obtienen los l´ımites
actuales de la te´cnica mediante simulaciones exhaustivas y comparaciones con datos espa-
ciales y se presenta un primer ana´lisis de la evolucio´n morfolo´gica de los tres principales
tipos (espiral, el´ıptica, irregular) desde z ∼ 1.5.
En un segundo lugar se presentan una serie de mejoras aportadas a las te´cnicas de ana´-
lisis morfolo´gico no parame´tricas como son el uso de un nu´mero ilimitado de para´metros
y fronteras no lineales. Se demuestra que estas mejoras permiten la determinacio´n de la
morfolog´ıa sobre datos limitados por el seeing con una tasa de acierto del ∼ 80%. Dicho
me´todo se emplea a continuacio´n para el ana´lisis de ∼ 50 000 galaxias de campo en el a´rea
de COSMOS. Se obtiene la evolucio´n morfolo´gica desde z ∼ 2 de los dos tipos principales
y se estudian los efectos de k-correccio´n morfolo´gica mediante comparacio´n con datos del
HST. Se observa en particular un aumento de la fraccio´n de galaxias de tipo precoz desde
z ∼ 2 (∼20%) hasta hoy (∼30%). La morfolog´ıa obtenida esta´ en buen acuerdo con la ob-
tenida con el telescopio espacial en el dominio o´ptico hasta z ∼ 1. Ma´s alla´, la clasificacio´n
infrarroja tiende a encontrar ∼1.5 veces mas de galaxias precoces.
Palabras clave : galaxias a alto redshift – morfolog´ıa – alta resolucio´n angular – o´ptica
adaptativa – k-correccio´n morfolo´gica

A mi abuela,
La primera doctora de la familia.
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Avant-propos
La cosmologie vise a` e´tudier l’Univers comme un tout ; sa forme, son contenu et son
histoire. Certains disent qu’il ne peut s’agir d’une science proprement dite puisqu’on
ne dispose que d’un seul et unique e´chantillon. Pourtant, probablement depuis que
l’Homme est Homme et posse`de des yeux pour regarder le ciel, il essaye de trouver
une logique a` ces milliers de points lumineux qui le gueˆtent chaque nuit. Ainsi, entre
les premie`res interpre´tations mythologiques et le mode`le du Big-Bang on trouve des
personnes telles qu’Aristote, Ptole´me´e, Copernic, Galile´e, Newton, Einstein qui par
leurs pense´es ont fait e´voluer le regard de l’Homme sur l’Univers. Aujourd’hui, il
semblerait que celui-ci est en expansion acce´le´re´e a` cause d’une e´nergie de nature
inconnue que l’on nomme e´nergie sombre, que la plupart de la matie`re qu’il abrite
est invisible (matie`re sombre) et que tout aurait commence´ il y a 13 milliards d’an-
ne´es par une phase chaude et tre`s dense. La seule partie que l’on voit, la matie`re
baryonique, se trouve essentiellement sous forme d’e´toiles et de gaz rassemble´s a`
leur tour dans des galaxies. C’est justement ce dont il s’agit dans ce manuscrit, de
formation et d’e´volution de galaxies et plus particulie`rement de l’e´volution de leurs
formes ou morphologies. Comment la matie`re a-t-elle acquis sa structure actuelle ?
Comment est-on passe´ de cet e´tat de forte densite´, presque homoge`ne, a` l’Univers
d’aujourd’hui avec toute sa diversite´ de formes ?
Quand Hubble de´couvrit que les galaxies e´taient des objets tre`s distants, dans les
anne´es 30, il les classa en deux grands types d’apre`s leur apparence. D’un coˆte´ des
galaxies plutoˆt fines, circulaires et pre´sentant des bras spiraux (les galaxies spirales),
de l’autre des galaxies ovales pre´sentant peu de structures (les galaxies elliptiques).
Cette description purement phe´nome´nologique s’est ave´re´e eˆtre le reflet d’une vraie
dichotomie cachant des proprie´te´s physiques tre`s diffe´rentes. Alors que les galaxies
spirales posse`dent essentiellement des e´toiles jeunes et du gaz a` partir duquel elles
continuent a` en former des nouvelles, les galaxies elliptiques semblent avoir acheve´
la transformation de gaz en e´toiles et contiennent, en grande majorite´, des e´toiles
vieilles. Ceci n’est qu’un exemple des nombreuses diffe´rences entre les deux popula-
tions. Comment cette dichotomie est-elle apparue ? Quels sont les chemins e´volutifs
suivis par chacun de ces objets ? Comment interagissent-ils entre eux ?
Le cosmologiste dispose d’un avantage remarquable par rapport a` un arche´ologue ou
un historien. Graˆce a` la vitesse finie de la lumie`re, il lui suffit de regarder de plus en
plus loin pour remonter le temps a` la recherche des anceˆtres des galaxies actuelles.
Les grands releve´s de galaxies font en effet ce travail. De ce point de vue, e´tudier les
morphologies de galaxies lointaines donne un acce`s direct a` la structure de la matie`re
dans le passe´ et donc une information pre´cieuse sur son assemblage et son e´volution.
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Et pourtant les e´tudes des galaxies e´loigne´es ne sont que tre`s re´centes et malgre´
les e´normes progre`s des dernie`res anne´es il reste toujours un grand nombre de pro-
ble`mes non re´solus. Il ne s’agit pas en effet d’une taˆche facile. L’information y est,
certes, mais les objets lointains apparaissent petits et tre`s faibles dans le ciel. Il a
fallu attendre d’avoir des instruments suffisamment performants pour les de´tecter
et les analyser. De plus, si l’acce`s a` l’information semble plus facile que pour un
arche´ologue, son analyse est cependant plus complique´e e´tant donne´ que le seul
moyen est a` travers l’e´tude indirecte de la lumie`re e´mise.
Le te´lescope spatial Hubble (HST) a permis de faire des avance´es extraordinaires
dans notre compre´hension de l’e´volution de l’Univers. Sa re´solution angulaire sans
pre´ce´dents ainsi que sa tre`s haute sensibilite´, ont permis de sonder les populations
de galaxies de l’Univers quand celui-ci avait la moitie´ de l’aˆge actuel (z ∼ 1). Il a per-
mis d’isoler des populations de diffe´rents types morphologiques a` diffe´rentes e´poques
afin d’e´tudier leurs proprie´te´s. On a pu se rendre compte ainsi que les galaxies dans
le passe´ apparaissent plus perturbe´es, moins syme´triques que dans l’Univers local
et que leur activite´ de formation stellaire e´tait plus importante. De meˆme, on sait
maintenant e´galement que l’environnement, ou plutoˆt la densite´ de celui-ci, joue un
roˆle important dans l’apparence de la galaxie. Les fusions de galaxies sont effecti-
vement de plus en plus fre´quentes si on remonte le temps, indiquant une croissance
hie´rarchique des structures. Malgre´ cela, il semblerait que les galaxies les plus mas-
sives de l’Univers, ge´ne´ralement des elliptiques, e´taient de´ja` pre´sentes a` cette e´poque
comme si elles avaient subi un e´pisode de formation stellaire tre`s rapide qui s’est
arreˆte´ brutalement. Pour expliquer ce comportement anti-hie´rarchique il est ne´ces-
saire de faire intervenir l’activite´ de supernovae ou de noyaux actifs pour mettre un
frein a` la naissance d’e´toiles. Cependant, les me´canismes exactes restent inconnus.
De plus, expliquer cet assemblage rapide de la masse demeure toujours un proble`me.
Certaines questions requie`rent un sondage de galaxies encore plus lointaines, les
proge´niteurs des proge´niteurs. Lorsque l’on observe cependant des galaxies au dela`
de z ∼ 1 avec les came´ras visibles du HST, les effets de de´calage vers le rouge dus a`
l’expansion de l’Univers impliquent que nous recevons en re´alite´ l’e´mission UV de la
galaxie qui n’est pas force´ment repre´sentative de la forme intrinse`que de celle-ci. La
solution passe par des observations dans des filtres plus rouges. Le te´lescope spatial
posse`de bien une came´ra de ce type (NICMOS), mais la re´solution obtenue, nette-
ment infe´rieure qu’avec ses came´ras visibles, fait que jusqu’a` pre´sent aucune e´tude
quantitative sur les morphologies des galaxies n’a e´te´ mene´e. Les releve´s de galaxies
futurs sont donc demandants d’une analyse morphologique dans l’infrarouge.
Qu’en est-il des te´lescopes au sol ? Est-il possible de les employer pour mener cette
e´tude ? Cette the`se tente en partie de re´pondre a` ces questions en explorant deux
voies distinctes.
Avant-propos 11
Au premier abord, la re´ponse semble eˆtre plutoˆt ne´gative. Les effets de´vastateurs
de l’atmosphe`re sur la re´solution de l’image obtenue rendent tre`s difficile l’estima-
tion des formes des galaxies tre`s lointaines. Cependant les grands te´lescopes sur
Terre sont pratiquement tous e´quipe´s de syste`mes d’optique adaptative permet-
tant de corriger les aberrations introduites par l’atmosphe`re et qui ont justement
un fonctionnement optimal dans l’infrarouge. En quelle mesure l’emploi de ceux-ci
apporte-t-il un gain pour l’e´tude des morphologies ? Ce sera l’objet de la premie`re
partie de ce manuscrit.
Le volume de donne´es d’optique adaptative disponible actuellement reste cependant
encore assez limite´ alors que des donne´es en infrarouge non corrige´es dans de tre`s
bons sites sont de´ja` exploitables. Est-il possible d’ame´liorer les techniques d’esti-
mation pour extraire une information morphologique meˆme a` partir de ces donne´es
basse re´solution ? J’essayerai d’apporter une re´ponse dans la deuxie`me partie.
Le me´moire de´bute ainsi par un court expose´ de l’e´tat d’art de nos connaissances en
cosmologie et e´volution de galaxies d’un point de vue observationnel afin de situer
le cadre dans lequel se de´roule cette the`se. Ce premier chapitre d’introduction est
suivi d’un deuxie`me chapitre introductif plus focalise´ sur l’estimation de morpholo-
gies de galaxies lointaines et sur les difficulte´s rencontre´es.
Par la suite, la premie`re partie de la the`se aborde l’utilisation de l’optique adapta-
tive pour des fins cosmologiques.
Le troisie`me chapitre de´crit les principales caracte´ristiques d’un syste`me d’optique
adaptative et les difficulte´s rencontre´es lorsque il est employe´ pour des fins cosmo-
logiques. Une revue des travaux pre´ce´dents ayant utilise´ l’optique adaptative pour
e´tudier l’e´volution de galaxies est e´galement pre´sente´e.
Dans le quatrie`me chapitre nous montrons les re´sultats d’un programme d’observa-
tions dans l’infrarouge proche mene´ au Vey Large Telescope (VLT) avec le syste`me
d’optique adaptative NAOS/CONICA. Une analyse morphologique de 79 galaxies
a` z ∼ 1 avec deux me´thodes automatiques d’estimation est pre´sente´e. On pre´sente
e´galement une comparaison avec des donne´es spatiales sur les meˆmes objets.
Le cinquie`me chapitre montre des re´sultats pre´liminaires de la de´convolution appli-
que´e aux donne´es pre´sente´es.
La premie`re partie finit ainsi par un expose´ des travaux en cours. On pre´sente en
particulier les objectifs principaux d’un programme d’observations au VLT.
Dans le deuxie`me partie, une me´thode non-parame´trique ame´liore´e d’estimation
morphologique est pre´sente´e, ainsi que des applications de celle-ci a` des donne´es
observe´es depuis le sol. La me´thode est base´e sur un type particulier de machines
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d’apprentissage. La deuxie`me partie de´bute ainsi par un expose´ des principales li-
mitations des me´thodes parame´triques.
Par la suite, les principes de base de ces machines sont pre´sente´es dans le deuxie`me
chapitre de cette seconde partie.
Dans le troisie`me chapitre, on pre´sente les caracte´ristiques principales de la me´thode
de´veloppe´e et les test re´alise´s pour quantifier les performances obtenues.
Les deux derniers chapitres du manuscrit de´crivent des re´sultats scientifiques ob-
tenus en appliquant la me´thode de´crite auparavant. En particulier, un chapitre est
de´die´ a` l’analyse de ∼ 50 000 galaxies de champ dans l’aire du releve´ COSMOS
observe´es avec l’instrument WIRCam dans l’infrarouge proche. Le dernier chapitre
illustre les travaux en cours : la me´thode est en train d’eˆtre employe´e pour e´tudier
des galaxies de champ dans le cadre du releve´ ALHAMBRA et des galaxies dans
des amas observe´es avec le Canada France Hawaii Telescope.
Chapitre 1
Introduction : Cosmologie et
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Abstract : This chapter briefly presents recent progresses in the fields of obser-
vational cosmology and galaxy evolution in order to situate the framework of this
PhD thesis. We first present the accepted vision of the Universe (Λ−CDM model)
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and we then describe last advances in galaxy evolution from an observational point
of view using in particular results from recent galaxy surveys.
Resumen : El siguiente cap´ıtulo presenta de manera breve los conocimientos ac-
tuales y las problema´ticas futuras en el campo de la cosmolog´ıa y la evolucio´n de
galaxias con el fin de situar el marco en torno al cual se desarrolla la presente
tesis doctoral. Se presenta en un primer lugar la visio´n actual del Universo (mo-
delo Λ−CDM) y se abordan posteriormente los avances de los u´ltimos an˜os en la
comprensio´n de los mecanismos de formacio´n de galaxias desde un punto de vista
observacional.
Pendant plus de 10 sie`cles, le mode`le cosmologique de notre civilisation situait la
Terre statique au centre de l’Univers, le Soleil, les plane`tes et les e´toiles de´crivant
des orbites circulaires autour de celle-ci. L’e´nonce´ d’une the´orie de la gravitation
satisfaisante (Newton puis Einstein) ainsi que des progre`s dans la conception d’ins-
truments ont permis de passer de ce mode`le ge´ocentrique a` un Univers en expansion
acce´le´re´e domine´ par une e´nergie sombre et ou` la majeure partie de la matie`re est
sous forme de matie`re non-baryonique ou matie`re noire. Ce chapitre vise a` revoir
brie`vement les principales caracte´ristiques de notre vision actuelle de l’Univers afin
de soulever les questions autour desquelles se de´roule le travail de cette the`se.
1.1 Vision actuelle de l’Univers : le mode`le ΛCDM
Notre vision actuelle de l’Univers repose essentiellement sur quatre pilliers obser-
vationnels, inattendus lors de leur de´couverte et qui ont re´volutionne´ le rapport de
l’Homme a` l’Univers.
1.1.1 Un Univers en expansion : la constante de Hubble
L’histoire de la cosmologie observationnelle moderne commence probablement avec
les observations de Slipher et Hubble dans les anne´es 1917-1925. Graˆce a` des mesures
sur des e´toiles Ce´phe´¨ıdes (e´toiles pulsantes dont la pe´riode est pre´cise´ment lie´e a`
la luminosite´ intrinse`que), ils de´montre`rent que ces objets ne´buleux rassemblant
d’immenses quantite´s d’e´toiles, e´taient en re´alite´ des objets physiques inde´pendants
et tre`s e´loigne´s de nous : c’e´tait la de´couverte des galaxies. Ils prouve`rent e´galement
que la lumie`re provenant de ces galaxies e´tait d’autant plus de´cale´e vers le rouge
que les galaxies e´taient lointaines, indiquant qu’elles s’e´loignaient de nous avec une
vitesse d’autant plus grande que leur distance e´tait importante1. L’Univers semblait
1Ce de´calage vers le rouge cosmologique est ge´ne´ralement de´signe´ avec le terme anglais redshift
et est de´sormais une mesure de distance et de temps dans l’Univers. Ce sera ce terme que l’on
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donc eˆtre en expansion. Ce re´sultat mit longtemps a` eˆtre accepte´, et meˆme Einstein
continua a` promouvoir l’ide´e d’un Univers statique, malgre´ les pre´dictions de sa
propre the´orie, jusqu’aux anne´es 30.
Depuis, l’un des plus grands objectifs de la cosmologie observationnelle a e´te´ de
mesurer la constante caracte´ristique de cette expansion appele´e aussi constante
de Hubble (H0). Les premie`res mesures effectue´es en utilisant des te´lescopes ter-
restres datent en effet des anne´es 1970 et donne`rent une valeur moyenne de 67± 15
km.s−1.Mpc−1, tre`s proche de la valeur actuelle.
Elle a e´te´ par la suite mesure´e avec de plus en plus de pre´cision en utilisant en
particulier le te´lescope spatial Hubble (Freedman et al., 2001 et Fig. 1.1) et les
donne´es du satelliteWilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP, Spergel, 2003)
et semble converger vers une valeur de H0 = 70km.s
−1.Mpc−1.
Fig. 1.1 – Mesure de la constante de Hubble via la mesure de distance de galaxies
en utilisant des Ce´phe´ides avec le te´lescope spatial (Freedman et al., 2001).
1.1.2 Une origine chaude et dense
En re´alisant des mesures avec une antenne radio, Penzias et Wilson (1965), de´tec-
te`rent un bruit re´siduel qu’ils n’arrivaient pas a` e´liminer. Ce rayonnement isotrope
a` ∼ 3K s’est ave´re´ eˆtre la preuve la plus solide en faveur de la the´orie du Big-
Bang. La de´couverte du rayonnement fossile (CMB de l’anglais Cosmic Microwave
Background) semblait prouver en effet que l’Univers aurait un de´but et que durant
ses premie`res anne´es, il a duˆ eˆtre tre`s chaud et extreˆmement dense. Les the´ories
alternatives qui pre´disaient un Univers statique (Steady State) comme une solution
plus naturelle devaient ainsi eˆtre progressivement abandonne´es.
La compre´hension de cette e´mission a beaucoup progresse´ durant les 15 dernie`res
anne´es graˆce aux donne´es du satellite COBE (Cosmic Background Explorer). En
particulier on a pu confirmer avec une extreˆme pre´cision la nature de son spectre
de corps noir (Mather et al., 1990), preuve de son origine de type thermique et
emploiera tout le long du manuscrit.
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mettre en e´vidence les premie`res fluctuations (Smoot et al., 1992) a` l’origine proba-
blement des structures que l’on connaˆıt actuellement (amas, galaxies). Les dernie`res
mesures de spectre de puissance ont e´te´ re´alise´es avec WMAP (Spergel, 2003) : la
localisation pre´cise du premier pic dans le spectre de puissance angulaire a permis de
contraindre significativement entre autres le contenu e´nerge´tique total de l’Univers
(ΩTOT ).
Fig. 1.2 – Fond diffus cosmologique(CMB) : en haut, mesure par le satellite COBE
en 1992, en bas, mesure par le satellite WMAP 10 ans plus tard. Les fluctuations de
tempe´rature sont a` l’origine des galaxies actuelles [Source : NASA/COBE/WMAP
Science Team].
1.1.3 Matie`re sombre
La pre´sence de matie`re sombre dans l’Univers a e´te´ constate´e de`s les anne´es 30
graˆce a` des mesures des vitesses de dispersion (σ) des galaxies dans l’amas de Coma
(Zwicky, 1933). En supposant que l’amas e´tait en e´quilibre et que les orbites des
galaxies se distribuaient uniforme´ment, il trouvait une masse dynamique contenue
dans un rayon caracte´ristique Rcl de M = 3 < σ
2 > Rcl/G, largement supe´rieure
a` la masse contenue dans les e´toiles visibles. Juge´e peut pertinente a` l’e´poque mais
rede´couverte, cette mesure indiquait que les amas semblent donc eˆtre contenus dans
un halo de matie`re non visible dont sa seule interaction avec son environnement est
de type gravitationnel.
Aux e´chelles galactiques, la mesure de la courbe de rotation des e´toiles dans les
parties externes des galaxies spirales (Rubin, 2000) permet d’en de´duire la masse
contenue dans un rayon R en supposant des orbites circulaires pour les e´toiles :
GM(<R)
R2
= V
2
R . Ces courbes de rotation se sont re´ve´le´es plates (V ∼ constante) jus-
qu’a` des distances tre`s grandes du centre de la galaxie. Le seul moyen d’expliquer
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cela est en admettant que la masse contenue dans un rayon R croˆıt proportionnel-
lement a` celui-ci (M(< R) ∝ R). Les galaxies spirales semblent ainsi elles aussi se
situer dans des halos de matie`re sombre. La mise en e´vidence de ces halos autour
des galaxies elliptiques est moins convaincante car il n’existe pas de traceurs de la
masse aux e´chelles de´sire´es pour ce type de galaxies a` cause essentiellement de leur
faible contenu en gaz et du fait que les e´toiles ne de´crivent pas des orbites circu-
laires (Gerhard et al., 2001). Cependant, re´cemment, en combinant des mesures de
lentilles gravitationnelles avec la dynamique des e´toiles sur des galaxies elliptiques,
Koopmans & Treu (2003) et Treu et al. (2006) ont re´alise´ une cartographie de la
matie`re noire autour des ces galaxies et confirme´ la pre´sence du halo.
Fig. 1.3 – Courbe de rotation de NGC 2403 (Shostak, 1973)
Aux plus grandes e´chelles, la technique du weak lensing permet d’estimer le contenu
global de l’Univers en matie`re sombre (Refregier, 2003).
En de´finitive, la matie`re « normale » (baryonique) que l’on connaˆıt n’est pas la
matie`re dominante dans l’Univers. Au contraire, une matie`re dite sombre dont on
ignore la nature et dont la seule expression est a` travers la force de gravitation a
e´te´ mise en e´vidence a` toutes les e´chelles de l’Univers et domine la distribution de
matie`re.
1.1.4 Energie sombre : un Univers acce´le´re´
A cause de la nature attractive des forces de gravitation, il semble assez logique de
penser que l’expansion de l’Univers de´ce´le`re sous l’effet de ces forces. Ce parame`tre
de de´ce´le´ration (q0) issu des e´quations de la relativite´ ge´ne´rale a pu eˆtre estime´
notamment, en analysant la lumie`re provenant des supernovae de type Ia qui sont
d’autres chandelles que les Ce´phe´¨ıdes, mais bien plus lumineuses (Astier et al.,
2006). Toutes les tentatives de mesure ont re´sulte´ en des valeurs ne´gatives de q0, ce
qui correspond a` une acce´le´ration et non a` une de´ce´le´ration de l’Univers, comme
s’il y avait une e´nergie re´pulsive s’opposant aux effets de la gravitation. Le seul
moyen d’autoriser une acce´le´ration dans un Univers de Friedmann est d’introduire
une constante cosmologique non nulle : q0 =
ΩM
2 − 3ΩΛ2 avec ΩΛ e´tant l’e´nergie
associe´e a` cette constante, appele´e aussi e´nergie sombre.
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1.2 Le mode`le de concordance
Les preuves observationnelles expose´es pre´ce´demment ont permis de converger vers
un mode`le d’Univers dit de concordance ΛCDM (Λ pour e´nergie sombre et CDM
pour Cold Dark Matter). Les derniers re´sultats deWMAP (Spergel, 2006) confirment
que nous habitons dans un Univers domine´ par l’e´nergie sombre ( ∼73%) et dont la
plupart de la matie`re est sous forme de matie`re noire (∼22%) contre seulement ∼
5% de matie`re baryonique. Par conse´quent seul la nature du constituant le moins
abondant est connue. Il est donc pertinent de se demander pourquoi ce mode`le est
conside´re´ comme l’un des plus grands succe`s de la cosmologie moderne.
C’est un fait qu’il a re´ussi a` expliquer avec une pre´cision remarquable la croissance
des structures depuis le CMB jusqu’aux galaxies locales. Je de´cris par la suite les
principales e´tapes de l’histoire de l’Univers telle qu’on la conc¸oit actuellement.
1.2.1 L’Univers primordial
Il y a 13.6 Gyr2 l’Univers e´tait dense et chaud. Des re´actions nucle´aires entre les
protons et les neutrons dans l’Univers en expansion a re´sulte´ la synthe`se des e´le´-
ments plus le´gers (D,He,Li) : c’est la nucle´osynthe`se primordiale. Cet e´tat de forte
densite´ assurait l’e´quilibre thermique entre les espe`ces baryoniques et bosoniques. Le
constituant principal de l’Univers a` ce stade est la rayonnement e´lectromagne´tique.
L’expansion de l’Univers conduit inexorablement a` la rupture de cet e´quilibre : la
densite´ des espe`ces diminuant, les taux de collisions ne suffisent plus a` maintenir
l’e´quilibre thermique entre les espe`ces qui se de´couplent progressivement les unes
des autres. Le de´couplage matie`re-rayonnement est le dernier e´ve´nement de ce type
et s’est produit a` z ∼ 1000, environ 380 000 ans apre`s le Big-Bang. C’est la lu-
mie`re qui baignait la matie`re au moment de ce de´couplage que l’on rec¸oit lorsqu’on
observe le CMB. A partir de cette e´poque, la matie`re se retrouve libre de toute
interaction autre que gravitationnelle et on entre dans une e´poque ou` la matie`re
domine la densite´ globale de l’Univers et non plus la radiation. Les e´lectrons n’inter-
agissent plus avec les photons et s’associent aux noyaux atomiques forme´s durant la
nucle´osynthe`se primordiale, c’est la recombinaison. L’Univers entre alors dans une
phase dite « sombre ».
1.2.2 Premie`res e´toiles - re´ionisation
A partir de ce moment, le moteur principal de la formation des structures a` grande-
e´chelle est constitue´ des instabilite´s gravitationnelles. La croissance des structures
de´pend des inhomoge´ne´ite´s primordiales de la distribution de matie`re. L’e´tude de´-
taille´e du CMB re´ve`le que l’Univers primordial n’e´tait pas tout a` fait homoge`ne,
21Gyr=109 anne´es
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il abritait en effet des petites inhomoge´ne´ite´s qui seraient a` l’origine des galaxies
actuelles. C’est a` ce stade que la matie`re noire joue un roˆle fondamental. En effet, si
la matie`re baryonique e´tait la seule matie`re de l’Univers, la faible densite´ n’aurait
permis la croissance de structures que bien apre`s le de´couplage et l’Univers d’au-
jourd’hui continuerait a` eˆtre presque homoge`ne. La matie`re noire agit donc comme
un catalyseur : e´tant donne´ qu’elle n’interagit pas avec la radiation, les inhomo-
ge´ne´ite´s dans la distribution de matie`re sombre commencent a` croˆıtre rapidement
a` une e´poque tre`s proche de la fin du de´couplage en formant ce que l’on appelle
des halos de matie`re sombre. Ces halos croissent de manie`re hie´rarchique par fusion
d’entite´s de petite taille en formant des puits de potentiel gravitationnel de plus en
plus forts.
1.2.3 Croissance hie´rachique
En meˆme temps que les halos de matie`re noire fusionnent entre eux de manie`re
hie´rarchique, les baryons tombent dans les puits de potentiel forme´s par ceux-ci,
perdent du moment angulaire par friction puis par radiation et s’effondrent pour
former les premie`res e´toiles. Les photons des premie`res e´toiles re´ionisent le milieu
et donnent fin a` la pe´riode « sombre ». Les halos de matie`re sombre continuent a`
fusionner en provoquant la fusion des concentrations de baryons a` l’inte´rieur qui
forment donc des les premie`res galaxies et amas de galaxies.
Fig. 1.4 – Le mode`le du Big-Bang (c.f. texte pour plus de de´tails) [Source : NASA]
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1.2.4 Un Univers mode´lise´
C’est ainsi, pre´sente´ d’une fac¸on extreˆmement simplifie´e, que l’on comprend aujour-
d’hui la formation de notre Univers. Mais qu’est-ce qui nous prouve que ce sce´nario
est re´aliste ?
On est de´sormais capable actuellement, graˆce en particulier aux progre`s informa-
tiques, de re´aliser des simulations nume´riques qui utilisent de l’ordre de 1010 par-
ticules (Springel et al., 2005). On peut donc simuler ce sce´nario de croissance hie´-
rarchique des halos de matie`re noire a` plusieurs e´chelles physiques et pre´dire ainsi
une distribution actuelle de matie`re dans l’Univers, directement comparable aux
observations. Il en re´sulte un accord indiscutable entre la distribution de galaxies
pre´dite par les simulations et les observations. La matie`re sombre non-collisionnelle
ainsi qu’une constante cosmologique non nulle s’ave`rent donc des ingre´dients indis-
pensables pour expliquer la formation de l’Univers.
Fig. 1.5 – Mode´lisation du champ de densite´ de matie`re sombre, d’apre`s Springel
et al. (2005).
Le mode`le ΛCDM est, malgre´ son succe`s, loin d’eˆtre parfait. Comme il a e´te´ dit
pre´ce´demment, nous ignorons la nature de ses deux principales composantes (ma-
tie`re et e´nergie sombre). Comprendre les ingre´dients reste l’un des enjeux majeurs
dans l’avenir du mode`le. De plus, les simulations ont certainement du mal a` re-
produire les observations aux petites e´chelles (galaxies ou amas). La plupart de ces
difficulte´s apparaissent lorsque la physique des baryons commence a` jouer un roˆle
important.
En effet, l’inclusion des baryons ne´cessite une physique beaucoup plus complexe
du fait de son interaction avec le rayonnement e´lectromagne´tique en particulier.
Par conse´quent, introduire de fac¸on re´aliste cette physique dans les mode`les est le
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proble`me principal a` re´soudre pour faire le pont entre le observations et la the´orie
et pouvoir ainsi valider ou rejeter de´finitivement le mode`le ΛCDM. Les mode`les
semi-analytiques (Kauffmann et al., 1993; Cole et al., 2000; Croton et al., 2006)
tentent de faire ce travail : ces codes font intervenir des baryons dans les simulations
de croissances de structures en utilisant des lois simples de formation d’e´toiles. Les
pre´dictions restent cependant limite´es lorsqu’on les compare aux observations.
1.3 Histoire des baryons : Formation et e´volution de la
se´quence de Hubble
La matie`re baryonique ne repre´sente donc que ∼5% du contenu e´nerge´tique de
l’Univers et se trouve essentiellement au sein des galaxies sous forme de gaz ou
d’e´toiles. C’est cependant la seule composante a` laquelle nous avons directement
acce`s en tant qu’observateurs car c’est la seule a` e´mettre de la lumie`re. Il s’agit par
chance (ou pas) de la partie plus complexe a` appre´hender du fait de ses nombreuses
interactions avec l’environnement et de la multitude de processus physiques qu’elle
implique.
Je passe en revue donc par la suite nos principales connaissances sur la formation
et l’e´volution des baryons dans l’Univers, d’un point de vue observationnel et leurs
implications dans les mode`les.
1.3.1 Une distribution de galaxies bimodale : la se´quence de Hubble
Regardons d’abord comment se structurent les baryons de l’Univers aujourd’hui.
Observe´es dans le visible, les galaxies abritant les baryons pre´sentent essentielle-
ment deux composantes appele´es bulbe et disque. Le bulbe domine les parties cen-
trales de la galaxie et a une forme presque sphe´rique. Le disque se situe dans les
parties externes et est plutoˆt plat et circulaire. En fonction de la proportion entre
le bulbe et le disque au sein de la galaxie on peut de´finir ainsi deux grands types
morphologiques :
– si la galaxie ne pre´sente pas de disque du tout, elle est appele´e galaxie elliptique
(E) ou galaxie dite pre´coce. Elle est alors classe´e en fonction de son ellipticite´
e = (a − b)/a ou` a et b sont respectivement les grand et petit axes de l’ellipse
forme´e par la projection de la galaxie dans le plan du ciel. Ainsi une galaxie note´e
En a un rapport d’axes (b/a) = (1− n/10), n pouvant varier de 0 a` 7 ;
– si la galaxie pre´sente un disque elle est alors appele´e galaxie spirale (S) ou galaxie
tardive. Elle est classe´e en fonction de l’importance du bulbe dans la partie cen-
trale, pouvant aller de Sa (bulbe important) a` Sd (bulbe inexistant). On dit que
la galaxie est de plus en plus tardive au fur et a` mesure que son bulbe diminue.
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– Une dernie`re classe minoritaire de galaxies dites irre´gulie`res est utilise´e pour
de´crire les objets n’entrant dans aucune des ces deux classes.
Fig. 1.6 – Sche´ma illustratif de la se´quence de Hubble [Source : http://www.
hopkins.k12.mn.us/]
Cette classification de galaxies est connue sous le nom de se´quence de Hubble
(Hubble, 1926) (Fig. 1.6). Meˆme si a` l’origine il s’agissait d’une description pu-
rement phe´nome´nologique, il s’est ave´re´ que ces deux types de galaxies pre´sentent
e´galement des proprie´te´s physiques tre`s diffe´rentes.
1.3.1.1 Proprie´te´s des bulbes (ou galaxies elliptiques)
La brillance de surface des galaxies de type elliptique est bien de´crite par un profil
appele´ de de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1959) :
I(r) = Ieexp[−7.6697. r
re
0.25 − 1] (1.1)
ou` re est le rayon effectif, rayon a` l’inte´rieur duquel se trouve la moitie´ du flux de la
galaxie et Ie la brillance de surface moyenne. La luminosite´ totale est obtenue par
inte´gration pour tout rayon r : Ltot = 22.7Ier
2
e .
Ces galaxies sont pauvres en gaz, l’essentiel de leur masse e´tant sous forme d’e´toiles
e´volue´es de population II. Ceci leur confe`re des couleurs rouges (B − V ∼ 0.8) et
implique que l’essentiel de leur activite´ de formation stellaire s’est e´teinte. Du point
de vue de leur dynamique on a pendant longtemps cru que leur forme oblongue e´tait
la conse´quence d’une rotation rapide. Aujourd’hui on sait que ce n’est pas le cas, le
mouvement des e´toiles dans les galaxies elliptiques est de nature ale´atoire avec une
dispersion de vitesses caracte´ristique (σ0). Il existe pour ces galaxies, une relation
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empirique liant le rayon effectif (re), la dispersion de vitesses (σ0) et la brillance de
surface moyenne (Ie) qui de´crit ce que l’on appelle le plan fondamental des galaxies
elliptiques :
re ∝ σ1.490 I−0.86e (1.2)
1.3.1.2 Proprie´te´s des disques
Les galaxies de type disque sont bien de´crites par un profil de luminosite´ exponentiel
(Freeman, 1970) :
Σ(r) = Σ0exp[− r
rd
] (1.3)
avec R, la distance radiale au centre de la galaxie et Σ0 et rd des constantes carac-
te´ristiques. Une inte´gration sur le rayon R donne la luminosite´ totale de la galaxie :
Ltot = 2piΣ0r
2
d.
Ces galaxies sont e´galement riches en gaz, la profondeur optique dans les parties
centrales e´tant de l’ordre de τ = (1−2) dans la bande B. Le contenu en gaz (rapport
Mgas/Mtotal) augmentant au fur et a` mesure que l’on conside`re des types morpho-
logiques tardfis. Ceci implique que ces galaxies forment des e´toiles activement. En
particulier, les disques pre´sentent souvent des structures sous forme de bras spiraux,
repre´sentant des sur-densite´s en brillance ou` se produit l’essentiel de la formation
stellaire (d’ou` le nom de galaxie spirale qu’on leur accorde souvent). Certaines de
ces galaxies pre´sentent e´galement des barres (Fig. 1.6) que l’on croˆıt jouer un roˆle
important dans l’e´volution des ces objets. Leur lumie`re est ainsi domine´e par celle
provenant des e´toiles jeunes et leurs couleurs sont donc plus bleues (B − V ∼ 0.6)
que celles des galaxies elliptiques. Du point de vue de la dynamique, les e´toiles
dans la galaxie sont anime´es d’un mouvement de rotation circulaire rapide qui as-
sure l’e´quilibre de la galaxie a` grande e´chelle. L’e´tude des vitesses de rotation en
fonction de la distance radiale a permis entre autres, comme de´crit auparavant, de
mettre en e´vidence la pre´sence d’un halo de matie`re noire. Il existe, de plus, des
relations simples entre la luminosite´ de la galaxie et la vitesse maximale de rotation.
En effet, en partant simplement de la relation entre la masse contenue a` l’inte´rieur
d’un rayon R et la vitesse de rotation : M ∝ Rv2max/G et en supposant que le
rapport entre masse et luminosite´ (M/L) est constant en premie`re approximation
on en de´duit que L ∝ v2maxR. Si on suppose finalement que toutes les galaxies spi-
rales ont approximativement la meˆme brillance de surface centrale, alors le rapport
L/R2 doit rester constant. On en de´duit donc une relation entre la luminosite´ et la
vitesse maximale de rotation : L ∝ v4max qui peut s’e´crire comme une relation entre
la magnitude absolue et la vitesse de rotation :
MB = −α log(vmax) + β (1.4)
Cette relation appele´e relation de Tully–Fischer (Tully & Fisher, 1977) est une
caracte´ristique fondamentale des galaxies disque qui a e´te´ largement ve´rifie´e dans
l’Univers local.
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1.3.1.3 Bimodalite´
L’Univers local pre´sente donc une dichotomie dans la distribution des galaxies : d’un
coˆte´ des galaxies elliptiques, avec des e´toiles vieilles, pauvres en gaz et soutenues par
la dispersion des vitesses de leurs e´toiles ; de l’autre, des galaxies spirales avec des
e´toiles jeunes, riches en gaz, supporte´es par la re´volution quasi circulaire des e´toiles
autour de la galaxie. En nombre les galaxies spirales repre´sentent une majorite´ des
galaxies de l’Univers local : ∼75% contre ∼25% de galaxies elliptiques. Cependant,
les bulbes (galaxies elliptiques plus bulbes de galaxies spirales) contiennent la ma-
jorite´ de la masse baryonique (∼63%).
Tab. 1.1 – Re´sume´ des parame`tres des galaxies de l’Univers local pour les deux
« extreˆmes » de la se´quence de Hubble.
Parame`tre E Sd Variation
Luminosite´ B : MB -15 – -23 -15 – -20 ց
Importance du bulbe : LB/Ttot ∼ 1 ∼ 0 ց
Diame`re : D25(kpc) 1-200 0.5-50 ց
Couleur : (B-V) ∼ 0.5 ∼ 0.8 rouge → bleu
Gaz : Mgaz/Mtotal – 0.25 ր
Dynamique : Vrot/σ ∼ 0.01 > 1 ր
Au vu de l’Univers quelques centaines de milliers d’anne´es apre`s le Big-Bang (tel
que re´ve`le le CMB) il est clair que cette dichotomie n’a pas toujours e´te´ pre´sente
et qu’elle s’est construite au cours du temps. Ces deux familles d’objets ont duˆ
suivre des chemins e´volutifs diffe´rents. Un des enjeux majeurs de la cosmologie
observationnelle est de re´pondre aux questions : Quand et comment cette bimoda-
lite´ est-elle apparue ? Les baryons suivent-ils une croissance hie´rarchique comme la
matie`re noire ? L’effondrement des baryons dans les halos de matie`re sombre peut
produire un disque sous l’effet de la rotation puis celui-ci peut croˆıtre par fusions
successives. Qu’en est-il des galaxies elliptiques ? Leur formation et e´volution de-
meure toujours une question ouverte. L’homoge´ne´ite´ dans la distribution de leurs
proprie´te´s a pendant longtemps fait penser qu’elles s’e´taient toutes forme´es pendant
une courte pe´riode de temps suite a` une formation stellaire intense. Est-il possible
de ve´rifier ces hypothe`ses par les observations ?
Les re´ponses ne´cessitent de tenir compte d’un nombre e´leve´ de variables toutes
relie´es entre elles. Il s’agit de faire le lien entre le cadre dans lequel ces galaxies
e´voluent (le mode`le ΛCDM), leurs proprie´te´s internes (morphologie, luminosite´,
histoire de formation stellaire) et leurs proprie´te´s statistiques (densite´, luminosite´
globale) et de suivre toutes ces relations au cours du temps afin de re´alimenter les
mode`les pour qu’ils puissent reproduire les observations.
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Fig. 1.7 – Sche´ma du fonctionnement d’un releve´ de galaxies : les donne´es observa-
tionnelles (rouge) sont confronte´es aux pre´dictions des mode`les (bleu) a` travers des
grandeurs statistiques (noir).
1.3.2 Arche´ologie galactique : l’e´poque des grands releve´s
L’e´tude de la construction de la se´quence de Hubble d’un point de vue observationnel
rele`ve d’un travail arche´ologique : remonter le temps a` la recherche des pre´curseurs
des galaxies actuelles afin de tracer leur chemin e´volutif. Par chance, la vitesse finie
de la lumie`re nous permet de figer le temps. Il suffit pour cela de regarder des
objets e´loigne´s de nous. On est capable ainsi de re´aliser des « coupes » de l’Univers
a` diffe´rentes e´poques (i.e. diffe´rents redshifts) et d’analyser le spectre lumineux
provenant d’une e´poque donne´e. C’est ce que l’on appelle les releve´s de galaxies. On
remonte ainsi aux proprie´te´s physiques des objets peuplant l’Univers a` cette e´poque
et, en mesurant des grandeurs statistiques, il est possible de faire le lien entre les
observations et les pre´dictions des mode`les. Le sche´ma 1.7 illustre ce proce´de´.
Un proce´de´ facile, semblerait-il, et pourtant les releve´s de galaxies repre´sentent
l’un des plus grands de´fis de l’astronomie moderne. L’objectif final est en effet
d’obtenir des indicateurs statistiques qui puissent eˆtre pre´dits par les mode`les. Qui
dit « statistique » dit « grand nombre d’objets » ou` ce qui revient au meˆme, « une
grande aire ». On doit donc pouvoir observer des objets tre`s lointains mais aussi
sur des grandes surfaces pour ne pas eˆtre soumis a` ce qui est appele´ la variance
cosmique. Cela n’est pas tout : pour arriver a` des statistiques globales, on doit
d’abord mesurer les proprie´te´s individuelles des objets. Ceux-ci, tre`s lointains, sont
peu lumineux et petits (angulairement parlant) dans le ciel. Leur de´tection et leur
analyse constituent e´galement un de´fi pour les technologies actuelles. De plus, afin
de comprendre la complexite´ de tous les phe´nome`nes physiques ayant lieu, on doit
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avoir une vision la plus large possible du spectre lumineux, c’est a` dire observer
a` plusieurs longueurs d’onde et donc disposer d’un grand nombre d’instruments
de´die´s.
Un releve´ se caracte´rise donc ge´ne´ralement par sa profondeur (quels sont les objets
les plus faibles de´tecte´s), le volume sonde´ (e´poque cosmique et champ observe´)
et l’e´tendue du spectre lumineux analyse´ (nombre de filtres employe´s). Ils sont
souvent la re´sultante d’une collaboration internationale mettant en jeu un grand
nombre de personnes et d’instruments. Le tableau 1.3.2 cite quelques uns des plus
re´cents.
Tab. 1.2 – Caracte´ristiques principales de quelques releve´s de galaxies (photome´-
triques)
Nom Aire Mag. Lim. Filtres
2MASS 41252 K < 16.1 JHK
SDSS 8000 I < 21.3 ugriz
UKIDSS 400 K < 20.2 JHK
GOODS 0.05 I < 26.8 Bviz
COSMOS 2 I < 27 X→Radio
CFHTLS (deep) 4 I < 26.5 ugriz
HDF 0.001 I < 28.0 UBVIH
UDF 0.003 I < 29.0 BViz
ALHAMBRA 4 I < 25.0 3500A˚–22000A˚
Qu’avons nous appris de ces releve´s concernant la naissance et e´volution des galaxies
et en particulier de la se´quence de Hubble ? Quels sont les enjeux pour l’avenir ? Je
passe en revue par la suite les principales avance´es dans ce domaine au cours des
dernie`res anne´es ainsi que les implications quant aux mode`les de formation. Il ne
s’agit que d’une revue tre`s bre`ve des principaux points afin de situer le cadre dans
lequel se de´roule cette the`se. Pour une revue extensive, le lecteur inte´resse´ pourra
consulter les re´fe´rences indique´es.
1.3.3 Quand les galaxies se forment-elles ? Histoire de la formation
stellaire
1.3.3.1 Taux de formation stellaire
Une premie`re approche pour identifier les principales e´poques de formation des
galaxies est d’e´tudier quand le gaz se transforme en e´toiles au cours de l’histoire
de l’Univers. En de´finitive on souhaite re´pondre a` la question : quand les galaxies
ont-elles forme´ leur e´toiles ? Cela peut eˆtre mesure´ par le taux de formation stellaire
(ρSFR) qui donne une valeur moyenne de la masse de gaz transforme´e en e´toiles par
unite´ de temps et de volume.
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L’estimation de cette grandeur se fait par des me´thodes indirectes comme la mesure
du continuum UV, directement lie´ a` l’e´mission d’e´toiles OB jeunes, la mesure du flux
dans l’infrarouge lointain qui provient de la poussie`re autour d’e´toiles en formation
ou la raie en e´mission Hα qui mesure le flux issu de la recombinaison du gaz ionise´
par le flux UV.
Les premie`res mesures du taux de formation stellaire globale en fonction du redshift
datent de 1996 (Lilly et al., 1996; Ellis et al., 1996; Madau et al., 1996). Globalement
on s’aperc¸oit que celui-ci est maximal entre z=1 et z=2 et de´croˆıt fortement jusqu’a`
nos jours. Hopkins (2004) et Hopkins & Beacom (2006) ont rassemble´ l’ensemble des
mesures re´alise´es par des me´thodes diffe´rentes. La figure 1.8 re´sume les re´sultats.
Meˆme si a` premie`re vue elle peut sembler un peu confuse, on observe des tendances
assez nettes : d’une part une croissance syste´matique jusqu’a` z ∼ 1 ajuste´e par une
loi de la forme : ρSFR(z) ∝ (1+z)3.4. Il existe ensuite un plateau quelque part entre
z = 2 et z = 4 puis une diminution possible au dela` de z ∼ 4 quoique il existe de
fortes incertitudes sur les mesures a` des redshifts si e´leve´s.
Fig. 1.8 – Bilan des dernie`res mesures de l’histoire de la formation stellaire dans
l’Univers. Les cercles sont des donne´es de Hopkins (2004), le code de couleurs indique
la me´thode employe´e : bleu : continuum UV, vert : [OII], rouge : Hα, magenta : sub-
mm et radio. Les nouvelles donne´es de Hopkins & Beacom (2006) sont repre´sente´es
par des triangles . Les droites montrer le meilleur ajustement pour z < 1.
L’e´tude de l’e´volution du taux de formation stellaire moyen permet d’identifier les
principales e´poques d’activite´ des galaxies. Le constat plus important au vu de la
figure 1.8 est que la formation stellaire dans l’Univers est un processus e´tendu dans
le temps. L’ide´e, longtemps soutenue par les observateurs, comme quoi la plupart
des galaxies auraient forme´ leurs e´toiles dans un court intervalle de temps doit eˆtre
abandonne´e. Les mode`les semi-analytiques ont fait un travail de « rattrapage » au
fur et a` mesure que les donne´es observationnelles se sont ame´liore´es (Baugh et al.,
1998, 2005).
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1.3.3.2 Fonction de luminosite´
De´finition Un deuxie`me indicateur souvent utilise´ est la fonction de luminosite´.
Elle s’est ave´re´e eˆtre un outil puissant et direct pour e´tudier la construction de la
se´quence de Hubble au cours du temps car elle peut eˆtre directement compare´e aux
mode`les d’e´volution. Elle compte tout simplement le nombre de galaxies dans un
certain intervalle de luminosite´ par unite´ de volume et repre´sente donc un des liens
plus directs entre les observations et les mode`les de formation. A premie`re vue son
estimation paraˆıt simple, mais il faut cependant tenir compte d’un grand nombre de
corrections en particulier a` cause d’effets de se´lection de l’e´chantillon en question.
Schechter (1976) a montre´ que ces fonctions observe´es sont ge´ne´ralement bien de´-
crites de fac¸on empirique par une fonction analytique de la forme (fonction de
Schechter) :
Φ(L)
dL
L
= Φ∗(
L
L∗
)−α exp(− L
L∗
)
dL
L∗
(1.5)
Le parame`tre Φ∗ est une normalisation globale, α donne la pente de la fonction de
luminosite´ aux faibles magnitudes et L∗ est la luminosite´ caracte´ristique au dela` de
laquelle le nombre de galaxies de´croˆıt exponentiellement.
Fonctions de luminosite´s locales Les fonctions de luminosite´ de l’Univers
d’aujourd’hui sont maintenant bien connues en plusieurs bandes photome´triques
graˆce en particulier aux releve´s SDSS (Blanton et al., 2001) et 2dF (Norberg et al.,
2002).
La reproduction des fonctions de luminosite´ actuelles observe´es a` l’aide de mode`les
semi-analytiques reste cependant un proble`me majeur (Benson et al., 2003; Croton
et al., 2006; Lucia et al., 2006). En particulier, ils pre´disent un exce`s de formation
stellaire dans les galaxies plus massives ce qui impliquerait un nombre trop im-
portant de galaxies brillantes bleues et un exce`s de galaxies rouges faibles (Bower
et al., 2006). Ces proble`mes ont conduit les mode´lisateurs a` re´fle´chir a` des me´ca-
nismes de re´gulation de la formation stellaire permettant de de´clencher ou d’arreˆter
la formation d’e´toiles dans une galaxie :
– feedback3 par re´ionisation : le flux provenant des e´toiles naissantes ionise le milieu
et retarde la formation de nouvelles e´toiles ;
– feedback par supernovae : l’explosion des e´toiles en supernovae chauffe le milieu
interstellaire, re´duisant le taux de formation stellaire ;
– feedback par l’activite´ du noyau actif : l’activite´ des noyaux actifs de la galaxie
peut permettre un transfert d’e´nergie ayant une influence sur la formation stel-
3Le terme franc¸ais « re´troaction » n’e´tant pas couramment employe´ nous avons de´cide´ d’utiliser
le terme anglais
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Fig. 1.9 – Fonction de luminosite´ en bande bJ obtenue a` partir des donne´es 2dF
(Norberg et al., 2002). (Haut) Comparaison des re´sultats entre les poˆles galactiques
nord et sud. (Bas) Combinaison des 2 he´misphe`res et ajustement par une fonction
de Schechter.
laire. Ce me´canisme ayant e´te´ identifie´ plus re´cemment est par conse´quent moins
bien explore´ mais il commence a` prendre une place importante. (cf § 1.3.5)
Fig. 1.10 – Effet de plusieurs formes de re´alimentation sur la fonction de lumi-
nosite´. De gauche a` droite : pas de re´alimentation, re´alimentation par supernovae
uniquement, re´alimentation par supernovae, re´ioinisation et AGN (Norberg et al.,
2002).
Les fonctions de luminosite´ peuvent e´galement eˆtre e´tudie´es par type morpholo-
gique, c’est a` dire compter le nombre de galaxies de chaque type (spiral, elliptique)
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par intervalle de luminosite´. Ce travail requiert une e´tape supple´mentaire : la clas-
sification morphologique de toutes les galaxies. Dans l’Univers local, ceci a pu eˆtre
re´alise´ encore une fois graˆce au releve´ SDSS. On constate, entre autres, que les ga-
laxies pre´coces dominent les parties brillantes des fonctions de luminosite´ alors que
les types tardifs sont plus repre´sente´es aux luminosite´s plus faibles.
Evolution Plus re´cemment et graˆce aux releve´s de galaxies profonds, il est de-
venu possible d’e´tudier les fonctions de luminosite´ a` diffe´rentes e´poques de l’Univers
afin de suivre leur e´volution. Il est particulie`rement inte´ressant de les e´tudier pour
les diffe´rents types morphologiques e´galement. Il s’agit cependant d’un de´fi « tech-
nique » car il est ne´cessaire d’avoir un nombre important de galaxies, d’avoir leur
redshift et de de´terminer sans trop d’incertitude leur morphologie a` grand z. Ilbert
et al. (2006) ont re´alise´ ce travail dans le cadre du consortium VVDS jusqua` z ∼ 1.2
en utilisant des donne´es du te´lescope spatial. Ces e´tudes semblent indiquer que l’es-
sentiel des galaxies elliptiques est en place a` z ∼ 1 et qu’elles n’ e´voluent alors plus
que passivement. Les galaxies plus tardives pre´sentent quant a` elles une e´volution
plus marque´e te´moignant d’un processus de formation plus continu et e´tendu dans
le temps. En outre, ces e´tudes ont permis d’isoler une population de galaxies peu
repre´sente´e dans l’Univers local, des galaxies pre´sentant une morphologie de type
elliptique mais avec des couleurs bleues te´moignant d’une activite´ de formation
stellaire importante. La nature de ces objets n’est toujours pas claire.
Fig. 1.11 – Evolution de la fonction de luminosite´ par type morphologique d’apre`s
Ilbert et al. (2006).
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1.3.3.3 Couleur-magnitude
Le diagramme couleur-magnitude est e´galement un outil inte´ressant pour l’e´tude
de l’e´volution de la formation stellaire. Ces diagrammes repre´sentent les galaxies
dans un plan MB vs. U − B. Dans l’Univers local les galaxies apparaissent alors
bien se´pare´es entre une se´quence rouge et un nuage bleu (e.g. Strateva et al., 2001;
Baldry et al., 2004, Fig. 1.12). La se´quence rouge est essentiellement peuple´e de
galaxies de type elliptique ayant acheve´ leur formation stellaire tandis que le nuage
bleu contient des galaxies de type tardif. Le diagramme traduit donc la bimodalite´
dans la distribution de galaxies dans l’Univers local. L’e´tude de celui-ci pour des
diffe´rentes e´poques permet donc de de´terminer les pe´riodes d’apparition de cette
bimodalite´. Conselice et al. (2007) ont e´tudie´ l’e´volution de la relation couleur-
magnitude pour des galaxies massives (M > 1011Msol) jusqu’a` z ∼ 1.2. On s’aper-
c¸oit que le nombre de galaxies dans la se´quence rouge diminue quand le redshift
augmente. Alors qu’a` z ∼ 0 presque la totalite´ des galaxies massives se trouve dans
la se´quence, la fraction diminue fortement a` grand z, te´moignant d’une formation
stellaire active (Fig. 1.13). Ceci sugge`re que la se´quence rouge se forme a` partir de
galaxies bleues qui ache`vent leur formation stellaire et est en accord avec la pre´sence
de cette population d’elliptiques bleues a` grand z mise en e´vidence par l’e´tude des
fonctions de luminosite´.
Fig. 1.12 – Diagramme couleur magnitude dans l’Univers local d’apre`s van den
Bergh (2007) : la distribution des couleurs est bimodale. La majorite´ des galaxies
elliptiques se situent dans une se´quence rouge alors que les galaxies spirales forment
un nuage bleu. Les donne´es sont issues du catalogue : The Revised Shapley-Ames
Catalog of Bright Galaxies (Sandage & Tammann, 1981)
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Fig. 1.13 – Evolution de la fraction de galaxies massives pre´sentes dans la se´quence
rouge en fonction du de´calage spectral (Conselice et al., 2007). La courbe noire
montre les galaxies ayant des massesM∗ > 10
11.5M⊙, la courbe rouge de´signe celles
ayant des masses 1011M⊙ < M∗ < 10
11.5M⊙ et la courbe bleue celles ayant des
masses 1010.5M⊙ < M∗ < 10
11M⊙
1.3.4 Ou` les galaxies acquie`rent-elles leur morphologie ? Le roˆle de
l’environnement
Dressler (1980) mesure`rent pour la premie`re fois la relation entre le type morpho-
logique des galaxies et l’environnement dans lequel elles re´sident en regardant la
fraction de galaxies d’un type morphologique donne´ en fonction de la densite´ proje-
te´e (relation T−Σ). Ils trouve`rent une forte de´pendance du me´lange morphologique
avec l’environnement ; les galaxies de type elliptique e´tant plus abondantes dans les
milieux denses. Depuis cette relation a e´te´ largement e´tudie´e et confirme´e, le cas ex-
treˆme e´tant les amas de galaxies, dont la re´gion centrale est essentiellement domine´e
par des galaxies elliptiques.
Ces observations donne`rent lieu a` deux interpre´tations diffe´rentes du roˆle de l’envi-
ronnement dans la construction de la se´quence de Hubble. Soit cette tendance n’est
qu’un reflet des conditions initiales de formation (nature) ou alors il s’agit d’une
manifestation des me´canismes d’e´volution (nurture). Dans la premie`re hypothe`se,
les galaxies se formant dans des environnements plus denses consommeraient leur
gaz plus vite que celles se formant dans des environnements a` plus faible densite´.
La se´gre´gation serait donc e´tablie a` la naissance. Dans la deuxie`me hypothe`se, les
galaxies seraient transforme´es de spirales en elliptiques par des processus induits
par l’environnement.
Des travaux utilisant le te´lescope spatial Hubble a` la fin des anne´es 90, mirent en
e´vidence cependant une e´volution remarquable de la relation T−Σ entre les redshifts
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z=0 et z=0.5 (Couch et al., 1998; Dressler et al., 1997). Ces re´sultats soutiennent
fortement l’hypothe`se de type nurture. Des e´tudes plus re´centes (Smith et al., 2005;
Postman et al., 2005) ont re´ve´le´ que la relation actuelle est essentiellement en place
a` z ∼ 1 (c’est-a`-dire que l’on trouve effectivement plus d’elliptiques dans les re´gions
denses) mais que la fraction de galaxies elliptiques dans les environnements denses a
double´ depuis cette e´poque. Ceci sugge`re une transformation continue, de´pendante
de la densite´, de galaxies spirales en elliptiques.
Fig. 1.14 – Evolution de la fraction de galaxies elliptiques en fonction de la densite´
projete´e au cours du temps (Smith et al., 2005).
1.3.5 Comment les galaxies acquie`rent-elles leur morphologie ? In-
teractions, Downsizing, noyaux actifs
La forte de´pendance avec la densite´ sugge`re que l’interaction de galaxies est un
moteur majeur de la transformation morphologique. Les premie`res simulations N-
corps visant a` de´terminer le roˆle de la fusion des galaxies datent des anne´es 70
(Toomre & Toomre, 1972). Il est maintenant bien admis que la fusion de deux
disques produit un syste`me de type sphe´ro¨ıdal et que les e´toiles acquie`rent une
dispersion de vitesse importante. D’un point de vue observationnel, la de´couverte
de coeurs multiples dans les galaxies elliptiques locales (Davies et al., 2001) re´ve`le
qu’elles ont subi des interactions re´centes.
D’importants efforts ont donc e´te´ effectue´s afin d’e´tudier l’e´volution du taux de
fusion de galaxies au cours du temps. Les images HST sugge`rent en effet une aug-
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mentation de la fre´quence de fusions avec le redshift (LeFe`vre et al., 2000), quoique
l’estimation reste soumise a` de fortes incertitudes (Bundy et al., 2004). De´termi-
ner si deux galaxies sont en interaction requiert une connaissance pre´cise de leur
redshift. De plus il est difficile d’identifier les e´tats pre´ et post fusion. Des e´tudes
sur la morphologie, ont re´ve´le´ e´galement que le nombre de galaxies pre´sentant une
morphologie irre´gulie`re augmente significativement lorsque l’on augmente le red-
shift (Abraham et al., 1996). Ces constats pointent vers une vision hie´rarchique de
l’e´volution de la matie`re baryonique, les grandes structures se formant par fusions
successives de plus petites entite´s.
Fig. 1.15 – Evolution du taux de fusions, d’apre`s LeFe`vre et al. (2000).
En e´tudiant le taux de formation stellaire spe´cifique (rapport entre la masse stel-
laire de la galaxieMstar et le taux de formation stellaire SFR), Cowie et al. (1996),
Brinchmann & Ellis (2000) et plus re´cemment Juneau et al. (2005) ont trouve´ une
tendance surprenante au premier abord : entre les redshifts z = 0.5 − 1.5, les ga-
laxies plus massives ne forment presque plus d’e´toiles alors que les galaxies moins
massives semblent eˆtre plus actives. Ceci implique que les galaxies massives forment
plus rapidement leurs e´toiles et que donc l’activite´ de formation stellaire se de´place
au cours du temps des syste`mes de plus grande masse aux syste`mes moins massifs.
Cette croissance de type anti-hie´rarchique est connue sous le nom de downsizing
en anglais et a e´te´ conside´re´e pendant un temps un proble`me fondamental du mo-
de`le ΛCDM qui pre´dit une croissance hie´rarchique des structures comme expose´
pre´ce´demment. En re´alite´ cela ne pose pas de ve´ritables proble`mes au sce´nario
hie´rarchique. Il suffit de trouver un me´canisme qui stoppe l’activite´ de formation
stellaire plus rapidement dans les syste`mes massifs. Les me´canismes de feedback
interviennent a` nouveau. En particulier l’activite´ des AGN semble jouer un roˆle
fondamental en chauffant le milieu interstellaire et e´vitant ainsi l’effondrement du
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gaz et donc la formation stellaire. Les derniers mode`les semi-analytiques (Granato
et al., 2000; Lucia et al., 2006; Cimatti et al., 2006), incorporant un syste`me de
re´troaction par l’activite´ du noyau actif arrivent effectivement a` reproduire l’effet
downsizing dans l’activite´ de formation stellaire.
Plus re´cemment cependant, (e.g. Bundy et al., 2006) ont mis en e´vidence un proces-
sus de downsizing, non seulement dans la formation stellaire mais e´galement dans
l’assemblage de la masse proprement dit. C’est a` dire que les galaxies moins massives
assembleraient leur masse plus tard que les galaxies plus massives. Ce comporte-
ment purement anti-hie´rarchique est plus difficile a` expliquer par les mode`les dans
un contexte de formation hie´rarchique ΛCDM.
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Abstract : This chapter describes major advances and issues encountered when
trying to estimate morphologies of distant galaxies. The different methods (parame-
tric and non-parammetric) which are usually employed are presented. We discuss
last advances in this field thanks in particular to HST imaging and show the need
of NIR morphologies in the coming future because of morphological k-correction
effects.
Resumen : El siguiente cap´ıtulo describe los avances y las dificultades encontra-
das en la estimacio´n de las morfolog´ıas de galaxias lejanas. Se presentan primero los
me´todos automa´ticos generalmente empleados (parame´tricos y no-parame´tricos).
Se abordan igualmente los u´ltimos avances realizados, gracias en particular a los
datos del telescopio espacial Hubble y se muestra el porque de la necesidad actual
de realizar estudios morfolo´gicos en el infrarrojo cercano.
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L’e´tude des morphologies de galaxies est passe´e, depuis leur de´couverte dans les
anne´es 20, d’un travail purement descriptif a` une science de la morphologie visant
a` relier les proprie´te´s morphologiques a` l’histoire de formation de celles-ci. En effet,
il est maintenant bien connu que la morphologie est tre`s fortement corre´le´e aux
proprie´te´s physiques de la galaxie (c.f. chapitre 1), et contient donc des informa-
tions importantes concernant son e´volution. Il s’agit donc d’un traceur direct de la
structure physique.
Remonter le temps a` la recherche des formes des galaxies lointaines est devenu donc
un axe central pour comprendre les processus physiques expliquant la formation de
structures que l’on connaˆıt actuellement dans l’Univers.
Ce chapitre a pour but de revoir l’e´volution et les progre`s dans ce domaine au cours
des dernie`res anne´es et de soulever les difficulte´s principales associe´es aux e´tudes
morphologiques.
2.1 D’une classification visuelle a` une « science mor-
phologie »
2.1.1 Les premie`res classifications
Les premie`res tentatives de classification de galaxies furent visuelles et donc subjec-
tives et commence`rent par les travaux de Curtis (1918), Hubble (1926) et Sandage
(1961). Ces observations donne`rent lieu a` la ce´le`bre classification de Hubble qui di-
vise les galaxies essentiellement en deux grandes cate´gories (spirales/elliptiques) a`
partir d’un crite`re de forme. Les galaxies elliptiques pre´sentent une forme d’ellip-
so¨ıde sans trop de structures alors que les galaxies spirales sont sous forme de disque
fin et pre´sentent souvent des structures tels que des bras spiraux. (c.f. chapitre 1
pour une description de´taille´e). Probablement a` cause de sa simplicite´ et graˆce a`
son efficacite´ pour classer pre`s de 97% des galaxies brillantes de l’Univers local,
cette classification fut tre`s vite adopte´e par la communaute´ d’astronomes et a peu
e´volue´e depuis mis a` part quelques modifications mineures (van den Bergh, 1960;
de Vaucouleurs, 1959).
Il s’est ave´re´ par la suite que la classification n’e´tait pas purement descriptive mais
cachait un grand nombre d’informations sur la structure physique de la galaxie. En
effet, comme il a e´te´ explique´ dans le chapitre pre´ce´dent, le simple fait de connaˆıtre la
forme de la galaxie nous donne des informations sur l’aˆge de ses e´toiles (Kennicutt,
1992), le mouvement de celles-ci au sein de la galaxie (Tully & Fisher, 1977), sa
masse (Kauffmann et al., 2003), son contenu en gaz (Roberts, 1969; Kennicutt,
1992). La morphologie est passe´e ainsi d’une simple description phe´nome´nologique
a` un traceur de la structure physique.
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2.1.2 Morphologie ou traceur de la structure physique des ga-
laxies
Comprendre comment se sont forme´es les galaxies implique un travail arche´ologique
ou ce qui revient au meˆme, un regard sur l’Univers lointain. De ce point de vue,
la morphologie, a` cause de sa forte corre´lation avec les proprie´te´s physiques des
galaxies, est un traceur ide´al de l’e´volution. C’est ainsi que l’e´tude des morphologies
de galaxies lointaines est devenu un objectif majeur de la cosmologie moderne et
l’un des buts principaux du te´lescope spatial Hubble comme on le verra par la
suite.
En effet, la classification morphologique occupe ge´ne´ralement une place pre´liminaire
dans les releve´s de galaxies pre´sente´s dans le chapitre pre´ce´dent. Comme il a e´te´
explique´, la plupart des grandeurs statistiques mesure´es, le sont par type morpho-
logique, i.e. les fonctions de luminosite´ par type, les relations morphologie-densite´
ou l’e´volution de la masse par type. Avant de pouvoir re´aliser ces mesures il s’ave`re
donc ne´cessaire de classer les galaxies a` une e´poque donne´e (redshift). Le sche´ma 2.1
illustre la place occupe´e par la morphologie dans les e´tudes statistiques a` partir de
releve´s.
Fig. 2.1 – Place de l’e´tude morphologique dans les releve´s cosmologiques. Celle-ci
occupe ge´ne´ralement une place pre´liminaire.
2.2 Morphologies de galaxies lointaines
Tandis qu’au premier abord l’estimation de la morphologie des galaxies semble un
proble`me relativement simple, ceci devient particulie`rement difficile lorsqu’il s’agit
d’objets lointains.
D’une part, la re´solution angulaire devient critique. Comme nous le montrerons
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dans le chapitre suivant, la re´solution angulaire est une mesure de la taille minimale
que l’on est capable de discerner avec les yeux ou avec un instrument d’optique.
Evidemment, plus une galaxie est loin, plus elle va apparaˆıtre a` l’observateur avec
une taille apparente dans le ciel petite et plus cela va devenir difficile d’estimer
pre´cise´ment sa forme. En effet, une galaxie a` z ∼ 1 (quand l’Univers avait approxi-
mativement la moitie´ de son aˆge actuel) peut apparaˆıtre jusqu’a` 100 fois plus petite
en nombre de pixels sur un de´tecteur qu’une galaxie proche. Ainsi, les traits carac-
te´ristiques permettant de re´aliser une classification visuelle, comme par exemple les
bras spiraux, sont moins visibles. Avoir des instruments avec la meilleure re´solution
angulaire possible est devenu donc un crite`re fondamental pour e´tudier la morpholo-
gie. Malheureusement cela est complique´ sur Terre a` cause de l’effet de l’atmosphe`re
sur la re´solution comme je le montrerai dans le chapitre 3. Ce fut en effet une des
raisons principales pour justifier le lancement du te´lescope spatial Hubble.
Le fait de regarder loin a e´galement un effet dramatique sur la brillance de surface
des galaxies. Alors que dans un Univers statique, la diminution en 1/distance2 du
flux rec¸u se compense exactement par l’augmentation de l’angle sous lequel on voit
l’objet, ceci n’est plus vrai dans un Univers en expansion. Le flux rec¸u par un ob-
servateur de´croˆıt en effet en 1/(1 + z)4. C’est ce que l’on appelle le cosmological
dimming factor en anglais ou facteur d’atte´nuation cosmologique. Cela implique,
que, tre`s vite, les galaxies lointaines cessent d’eˆtre visibles. Des instruments avec
une grande sensibilite´ deviennent donc indispensables.
Finalement, avec l’e´mergence de releve´s de galaxies contenant un grand nombre
d’objets lointains, les limites des classifications classiques commencent a` eˆtre at-
teints. Avec des centaines de milliers d’objets il est devenu ne´cessaire de trouver
des solutions automatiques afin de quantifier la morphologie avec des indicateurs re-
produisibles. Sans oublier que la subjectivite´ inhe´rente aux classifications visuelles
peut induire des erreurs du fait que diffe´rents observateurs peuvent ne pas eˆtre
d’accord sur la morphologie d’une meˆme galaxie.
2.2.1 Une automatisation des me´thodes
Pendant les dix dernie`res anne´es, des progre`s ont donc e´te´ re´alise´s dans la conception
de me´thodes permettant d’estimer la forme d’une galaxie. Ces travaux ont globa-
lement converge´ vers deux types de me´thodes : des me´thodes de type parame´trique
qui visent a` parametriser analytiquement la galaxie et des me´thodes dites non-
parame´triques qui effectuent des mesures directes sur l’image de la galaxie.
2.2.1.1 Classifications parame´triques
Le parame`tre principal de´crivant la se´quence de Hubble est la taille du bulbe par
rapport au reste de la galaxie. Plus le bulbe est important, plus la galaxie est dite
pre´coce. Ceci peut eˆtre quantifie´ par le rapport entre le flux du bulbe et le flux total
de la galaxie (B/T ). Les classifications de galaxies ont donc tente´ de quantifier
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ce parame`tre plus pre´cise´ment et de fac¸on objective afin de se rapprocher de la
classification visuelle. Les approches de ce type consistent ge´ne´ralement en une
mode´lisation des galaxies suivie d’un ajustement aux donne´es par minimisation de
moindres carre´s apre`s convolution par la FEP (Fonction d’e´talement du point, c.f.
chapitre 3 pour une de´finition de´taille´e).
En effet, comme il a e´te´ explique´ dans le chapitre d’introduction, les disques et les
bulbes pre´sentent des profils lumineux diffe´rents ; le disque e´tant bien de´crit par
un profil de type exponentiel (Freeman, 1970) alors que le bulbe s’ajuste plus a` un
profil de de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1959). Une galaxie normale de la se´quence
de Hubble peut donc eˆtre vue comme une superposition de ces deux composantes,
chacune d’elles contribuant au flux total de la galaxie plus ou moins en fonction du
type morphologique :
Σ(r) =
B
T
.exp[−7.6697. r
re
] + (1− B
T
).exp[− r
rd
] (2.1)
Ainsi, une galaxie elliptique pure aura une valeur de B/T = 1 alors que pour une
galaxie disque, B/T = 0.
L’ajustement a typiquement une dizaine de parame`tres : le flux total de la galaxie,
la fraction de bulbe (B/T ), le rayon effectif du bulbe (re), l’ellipticite´ du bulbe
(e = 1 − b/a), le rayon caracte´ristique du disque (rd), l’inclinaison du disque (i),
l’estimation du fond (db).
Ce mode`le est bien entendu une approximation simpliste de la vraie structure d’une
galaxie. Les galaxies re´elles pre´sentent plus de deux composantes uniques (barres,
bras spiraux, re´gions HII). Cependant, il s’ave`re suffisant pour de´crire la forme glo-
bale de la galaxie. Il s’agit en particulier d’un bon compromis entre une description
re´aliste de la galaxie et un nombre de parame`tres d’ajustement suffisamment petit
pour ne pas introduire trop de de´ge´ne´rescences. D’autres techniques base´es sur des
de´compositions en ondelettes (e.g. Khalil et al., 2006), permettent de reproduire
plus finement les de´tailles de la galaxie, mais celles-ci sont rarement utilise´es pour
des e´tudes statistiques.
L’ajustement permet non seulement d’extraire la morphologie de la galaxie (rapport
B/T ) mais aussi d’autres caracte´ristiques comme les tailles des bulbes et des disques,
permettant ainsi des analyses plus pousse´es de la structure.
Un point fondamental dans ce type d’approche est l’estimation de la FEP des ob-
servations. En effet, une mauvaise estimation de celle-ci conduit a` un mode`le de
galaxie qui n’est pas repre´sentatif des donne´es observe´es et peut induire des erreurs
en particulier pour des galaxies lointaines ou mal re´solues. Comme je le montrerai
dans le chapitre 4 une attention particulie`re a e´te´ porte´e sur ce point dans l’analyse
de nos donne´es.
Il existe actuellement deux codes principaux, disponibles pour la communaute´, fonc-
tionnant sur ce principe : GALFIT (Peng et al., 2002) et GIM2D (Marleau & Si-
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mard, 1998; Simard et al., 2002). Nous avons utilise´ GIM2D pour notre e´tude du
chapitre 4. Je de´taillerai donc a` ce stade les particularite´s de ce logiciel.
Fig. 2.2 – Illustration du principe des me´thodes parame´triques. Le mode`le de la
galaxies (gauche) est convolue´ par la fonction d’e´talement du point (milieu) est
ajuste´ sur la galaxies re´elle (droite).
2.2.1.2 Classifications non-parame´triques
Dans les classifications dites non parame´triques, l’approche est diffe´rente. On ne
parame´trise pas la galaxie, mais on mesure sur la galaxie re´elle des parame`tres qui
sont corre´le´s avec le type morphologique. L’avantage principal de ce type de me´thode
c’est qu’elle ne pre´suppose pas une expression analytique pour la galaxie et peut
donc eˆtre employe´e pour classer des galaxies irre´gulie`res e´galement. La morphologie
re´sultante sera cependant plus qualitative que pour les me´thodes parame´triques
dans le sens ou` on ne re´cupe`re pas d’information sur les rayons effectifs ni les
ellipticite´s mais juste une mesure de la forme. Abraham et al. (1994, 1996) ont
propose´ pour la premie`re fois ce type de me´thode pour classer des galaxies a` redshift
e´leve´. Ils ont en effet de´fini deux parame`tres : concentration et asymme´trie (note´s C
et A respectivement) et montre´, en utilisant des donne´es du te´lescope spatial, qu’une
repre´sentation de ces parame`tres dans un plan (le plan C/A) permet de bien se´parer
les trois types morphologiques principaux (spirale, elliptique et irre´gulie`re). Ces 2
parame`tres sont essentiellement une mesure de la concentration de lumie`re au centre
de la galaxie, qui est donc corre´le´e avec la taille du bulbe (les galaxies elliptiques
e´tant ge´ne´ralement plus « concentre´es » que les galaxies disques), et du degre´ de
syme´trie de la galaxie, e´galement corre´le´ avec le type morphologique, puisque les
galaxies de type disque seront plus asyme´triques a` cause en particulier des structures
telles que les bras spiraux par exemple.
Ainsi, dans sa premie`re de´finition, le parame`tre concentration est calcule´ comme
le rapport entre le flux contenu dans une isophote de la galaxie et le flux total de
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Fig. 2.3 – Illustration du principe des me´thodes non-parame´triques. Plusieurs pa-
rame`tres sont mesure´s sur l’image de la galaxie et repre´sente´s dans un plan afin de
de´finir des zones pour chaque type morphologique.
celle-ci :
C =
∑ ∑
i,j∈E(α)
Iij
∑ ∑
i,j∈E(1)
Iij
(2.2)
avec I(i, j) e´tant la valeur de l’intensite´ au pixel de coordonne´es (i, j) et E(α) des
ellipses isophotales de la galaxie parame´trise´es selon le rayon normalise´ α de telle
sorte que pour α = 1 toute la galaxie est englobe´e. Il existe cependant dans la
litte´rature de nombreuses de´finitions de la concentration toutes base´es sur le meˆme
principe. Une de´finition souvent employe´e est celle de Conselice et al. (2000) et que
j’utiliserai e´galement dans ce manuscrit :
C = 5log(r80/r20) (2.3)
avec r80 et r20 e´tant les rayons contentant 80% et 20% du flux respectivement.
Le parame`tre asyme´trie est une mesure du degre´ de syme´trie de la galaxie et se
calcule en obtenant la valeur absolue de la diffe´rence entre l’intensite´ de la galaxie
et l’intensite´ de la galaxie tourne´e de 180◦. La de´finition employe´e dans ce manuscrit
est celle de Conselice et al. (2000) :
A =
1
2
(∑ |I(i, j)− I180(i, j)|∑
I(i, j)
−
∑ |B(i, j)−B180(i, j)|∑
I(i, j)
)
(2.4)
I(i, j) e´tant encore l’intensite´ de la galaxie et B(i, j) l’intensite´ du bruit de l’image
dans une zone de taille e´gale a` celle de la galaxie. Il est particulie`rement important
pour le calcul de l’asyme´trie de bien de´terminer le centre de la galaxie. Conselice
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et al. (2000) emploient une me´thode empirique qui de´finit la position du centre
comme celle qui minimise la valeur de l’asyme´trie. C’est cette me´thode qui est
utilise´e tout au long du manuscrit.
En plus de ces deux parame`tres originaux, d’autres auteurs ont introduit de nou-
veaux parame`tres qui vont eˆtre e´galement utilise´s dans ce qui suit et que je trouve
donc utile de de´finir.
Conselice (2003) ont introduit le parame`tre de smoothness (S) qui vise a` mesurer
le nombre de structures de petite taille a` l’inte´rieur de la galaxie ou autrement dit
les e´carts a` l’homoge´ne´ite´ dans le brillance de surface :
S =
1
2
(∑ |I(i, j)− IS(i, j)|∑
I(i, j)
−
∑ |B(i, j)−BS(i, j)|∑
I(i, j)
)
, (2.5)
Ce parame`tre a donne´ nom au syste`me de classification CAS (Concentration-Asymmetry-
Smoothness).
Abraham et al. (2003) ont de´fini le coefficient gini (G). La de´finition de celui-ci est
base´e sur un indicateur e´conomique, la courbe de Lorentz, qui mesure la distribution
de richesse dans une socie´te´ ou dans notre cas la distribution d’intensite´ dans les
pixels de la galaxie. Ainsi, le gini vaut 1 quand toutes les richesses (intensite´s) appar-
tiennent a` une seule personne (pixel) et 0 si elles sont distribue´es uniforme´ment. Ce
parame`tre est donc fortement corre´le´ avec la concentration mais a la proprie´te´ d’eˆtre
inde´pendant de la fac¸on dont est distribue´e la lumie`re. L’expression couramment
utilise´e est :
G =
1
Xn(n− 1)
n∑
i=1
(2i− n− 1)Xi, (n > 2) (2.6)
avec X e´tant une liste des intensite´s des pixels ordonne´es par ordre croissant.
Le dernier de ces parame`tres est note´ M20 et est de´fini dans Lotz et al. (2004). On
de´finit d’abord le moment de deuxie`me ordre :
Mtot =
∑
Ii[(xi − xc)2 + (yi − yc)2] (2.7)
avec xc et yc les cordonne´es du centre de la galaxie. Le coefficient M20 est alors
de´fini comme le moment de deuxie`me ordre des 20% pixels les plus brillants.
Un des proble`mes de ces de´finitions re´side dans le fait que la valeur obtenue de´pend
fortement de l’estimation du fond d’une part, puisque l’estimation des pixels appar-
tenant a` la galaxie en de´pend, mais aussi du redshift. Une meˆme galaxie observe´e
a` diffe´rents redshifts peut en effet pre´senter des valeurs de concentration diffe´rentes
du fait que dans la galaxie plus lointaine, une partie de celle-ci peut eˆtre noye´e
dans le bruit (Brinchmann et al., 1998). Ceci pose un proble`me pour des e´tudes
d’e´volution en particulier ou` l’on souhaite justement comparer des populations a`
diffe´rents redshifts. Plusieurs ame´liorations ont donc e´te´ propose´es. En particulier,
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les derniers travaux utilisent le rayon petrosien (Petrosian, 1976; Blanton et al.,
2001) pour de´finir l’aire de la galaxie. Pour le de´finir on introduit la notion de
rapport pe´trosien :
Rp(r) ≡
∫ 1.25r
0.8r dr
′
2pir
′
I(r
′
)/[pi(1.252 − 0.82)r2]∫ r
0 dr
′2pir′I(r′)/(pir2)
(2.8)
avec I(r) la brillance de surface de la galaxie. Le rayon petrosien rp est alors de´fini
comme le rayon pour lequel Rp(r) = 0.2. Ce rayon posse`de la proprie´te´ d’eˆtre
plus robuste aux effets de variations de bruit de fond ou de redshift. Les calculs de
concentration sont donc en ge´ne´ral re´alise´s a` l’inte´rieur d’une surface de´finie par un
rayon 2rp.
Malgre´ cela, les valeurs calcule´es restent de´pendantes des observations et donc il est
particulie`rement important de re´aliser un e´talonnage correct des parame`tres avant
d’effectuer la classification. La deuxie`me partie de cette the`se est de´die´e a` ce type
de techniques. Une revue exhaustive des e´volutions de ce type de me´thodes et de
l’e´tat d’art de celles-ci est donc pre´sente´e au chapitre 7.
2.2.1.3 Couleurs et indices spectraux
L’estimation des morphologies de galaxies lointaines pre´sente donc un grand nombre
de difficulte´s techniques et requiert des observations de haute qualite´ tant d’un point
de vue de re´solution comme de sensibilite´. Ce n’est e´videmment pas toujours facile
a` obtenir et par conse´quent des me´thodes alternatives simplifie´es sont souvent utili-
se´es. Celles-ci exploitent les fortes corre´lations existantes dans l’Univers local entre
le type morphologique et d’autres proprie´te´s telles que la couleur (c.f chapitre 1).
Ainsi on peut par exemple de´finir les galaxies elliptiques comme celles ayant une
couleur plus rouge qu’un certain seuil de´fini empiriquement d’apre`s les observa-
tions et inversement les galaxies spirales comme celles e´tant plus bleues qu’un seuil
donne´. Il est possible e´galement d’employer les couleurs de galaxies pour ajuster des
mode`les de spectres de galaxies locales et en de´duire ainsi le type morphologique
du meilleur ajustement (c.f. Annexe A). Ces types de classifications sont souvent
appele´s classifications par couleurs ou classifications spectrales pour les diffe´ren-
cier des classifications structurelles pre´sente´es pre´ce´demment. Elles ont l’avantage
d’eˆtre tre`s simples et plus rapides mais posse`dent e´galement un certain nombre de
proble`mes majeurs. En particulier rien ne nous assure que les couleurs des galaxies
n’e´voluent pas et que ce seuil de´fini dans l’Univers d’aujourd’hui est valable a` grand
redshift. En particulier il a e´te´ note´ par plusieurs auteurs (e.g. Ilbert et al., 2006) la
pre´sence de galaxies elliptiques bleues dans le passe´ qui peuvent jouer un roˆle impor-
tant dans l’e´volution. Celles-ci ne peuvent pas eˆtre identifie´es avec une classification
n’utilisant que les couleurs.
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2.2.2 Le te´lescope spatial Hubble
Il est difficile de parler de morphologies de galaxies lointaines sans parler du te´les-
cope spatial Hubble (HST). Presque la totalite´ des e´tudes mene´es jusqu’a` aujour-
d’hui ont e´te´ re´alise´es graˆce a` des donne´es issues des instruments de celui-ci. Il a
permis ainsi des e´tudes exhaustives de morphologies jusqu’a` z ∼ 1.
2.2.2.1 La mission
Les simulations re´alise´es avant son lancement sugge´raient pourtant que le HST n’al-
lait pas apporter un gain fondamental pour l’e´tude de galaxies lointaines (Bahcall
et al., 1990). De`s la parution des premie`res images (Dressler et al., 1994) il fut
cependant e´vident que les galaxies lointaines avaient une brillance de surface plus
importante que pre´vu. Ces premie`res observations apporte`rent par conse´quent des
re´sultats ine´dits sur les morphologies de galaxies, l’e´volution du taux de fusion de
galaxies ou l’e´volution de la densite´ (Mutz et al., 1994; Schade et al., 1995; Cowie
et al., 1995). Dans ce contexte, l’ide´e de re´aliser un releve´ plus ambitieux et plus
profond prit forme.
2.2.2.2 « Hubble Deep Fields »
Pre´sentation Les « Hubble Deep Fields » nord et sud (HDF-N et HDF-S) ont
re´volutionne´ l’e´tude de galaxies distantes mais aussi des e´toiles du halo galactique
ou de supernovae. Les champs furent choisis pre`s du poˆle galactique afin d’avoir
une faible extinction galactique et pour ne pas eˆtre trop contamine´ par la pre´sence
d’e´toiles brillantes (cela s’ave`re un proble`me pour les e´tudes depuis le sol comme
on le verra par la suite) (Williams et al., 1996, 2000).
Une revue de tous les re´sultats issus de l’e´tude des ces champs est au dela` des ob-
jectifs de ce manuscrit. Je de´crirai cependant de manie`re assez succinte les re´sultats
qui concernent directement le travail de cette the`se, c’est-a`-dire les morphologies de
galaxies lointaines.
Morphologies de galaxies L’e´tude de l’e´volution des morphologies est devenu
un axe central dans l’exploitation des donne´es des HDF graˆce a` la qualite´ des images
obtenues bien supe´rieure a` celles obtenues avec n’importe quel te´lescope terrestre.
Toutes les me´thodes de´crites ci-dessus ont pu eˆtre employe´es (e.g. van den Bergh
et al., 1996; Marleau & Simard, 1998). Les re´sultats obtenus avec les diffe´rentes
me´thodes ne sont pas toujours en accord ; comme on l’a vu l’e´tude de galaxies
lointaines pre´sente un grand nombre de difficulte´s. Malgre´ cela, un certain nombre
de re´sultats sont maintenant accepte´s.
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Galaxies irre´gulie`res
On constate une augmentation du nombre de galaxies de type irre´gulier a` grand
redshift. Comme il a e´te´ dit dans le chapitre d’introduction, dans l’Univers local la
grande majorite´ des galaxies peuvent eˆtre classe´es comme spirales ou elliptiques ; la
fraction de galaxies irre´gulie`res ne repre´sentant que de l’ordre de 3% du nombre total
de galaxies. En employant des me´thodes non-parame´triques, Abraham et al. (1996)
re´alise`rent l’e´tude des morphologies visibles dans les HDF jusqu’a` une magnitude de
I=25 et trouve`rent une fraction de l’ordre de 40% de galaxies irre´gulie`res, fraction
nettement supe´rieure a` celle de l’Univers local. Cet effet peut eˆtre en partie duˆ a`
la k-correction morphologique (c.f. § 2.2.3) du fait que a` grand redshift on sonde
l’e´mission UV des galaxies plus sensible donc a` des e´pisodes ponctuels de formation
stellaire (Bohlin et al., 1991; Giavalisco et al., 1996). Cependant des quantifications
plus pre´cises de ces effets (Abraham et al., 1999) sugge`rent que la k-correction
n’est pas l’effet dominant. De plus des observations avec la came´ra infrarouge du
HST (NICMOS) semblent confirmer que les perturbations des morphologies sont
physiques et non pas un effet de longueur d’onde. Ces observations semblent eˆtre
une conse´quence d’une interaction de galaxies plus fre´quente dans le passe´ (LeFe`vre
et al., 2000) et donc d’une vision hie´rarchique de l’Univers.
Galaxies elliptiques
La formation des galaxies elliptiques massives a toujours e´te´ un the`me de contro-
verse dans les sce´narii d’e´volution. En se basant sur l’homoge´ne´ite´ de leurs proprie´te´s
photome´triques et structurelles dans l’Univers local Eggen et al. (1962) propose`rent
un sce´nario de formation de type « monolithique » ou` les galaxies elliptiques se for-
meraient toutes pendant une pe´riode relativement courte de temps par un e´pisode
violent de formation stellaire a` des redshifts e´leve´s (z > 5) et e´volueraient ensuite
passivement jusqu’a` nos jours. D’un autre coˆte´, les simulations nume´riques mene´es
par Toomre & Toomre (1972) montrant qu’une galaxie elliptique peut se former
par fusion de deux galaxies spirales ainsi que l’e´mergence des mode`les hie´rarchiques
de croissance de structures (ΛCDM) introduirent une vision « hie´rarchique » ou` les
galaxies elliptiques se formeraient par fusions successives (e.g. Kauffmann et al.,
1993). Etant donne´ que les conse´quences de ces deux sce´narii d’un point de vue
observationnel sont tre`s diffe´rentes (dans le premier cas, la densite´ de galaxies el-
liptiques devrait rester constante alors que dans le deuxie`me elle devrait diminuer
avec le redshift), un grand nombre de travaux ont e´te´ de´die´s a` tenter d’e´lucider
ce point. Dans ce contexte, le te´lescope spatial Hubble a rendu possible la se´lec-
tion, a` l’aide des techniques expose´es dans le chapitre 2, d’e´chantillons de galaxies
elliptiques lointaines afin d’e´tudier leurs proprie´te´s (e.g. Driver et al., 1995; Gla-
zebrook et al., 1995). Les re´sultats des diffe´rentes e´tudes ne sont pas toujours en
accord. Tandis qu’un certain nombre de travaux trouvent peu ou pas d’e´volution, ce
qui serait compatible avec une e´volution passive des galaxies elliptiques (Kodama
et al., 1999; Schade et al., 1999), d’autres trouvent des traces d’une formation stel-
laire re´cente dans des galaxies elliptiques (Menanteau et al., 1999; van Dokkum &
van der Marel, 2007) indiquant donc une formation plus e´tendue dans le temps. La
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Fig. 2.4 – Exemple d’objets observe´s dans les HDF d’apre`s Abraham & van den
Bergh (2001). Les couleurs sont le re´sultat de la combinaison de 3 filtres. Gauche :
galaxies elliptiques, milieu : galaxies spirales, droite : galaxies irre´gulie`res.
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question est reste´e et reste toujours ouverte. Aujourd’hui, il semblerait que l’his-
toire de ces objets de´pend fortement de la masse (c.f § 1.3.5) : les galaxies plus
massives formeraient leurs e´toiles plus toˆt et plus rapidement comme le pre´voit la
vision « monolithique » alors que les galaxies moins massives auraient une histoire
de formation stellaire plus e´tendue dans le temps. Ces re´sultats commencent a` eˆtre
reproduits par les mode`les semi-analytiques comme nous l’avons vu dans le chapitre
d’introduction (Lucia et al., 2006).
2.2.3 Une difficulte´ d’interpre´tation : la k-correction morpholo-
gique
Les re´sultats expose´s pre´ce´demment sont base´s essentiellement sur l’exploitation
de donne´es dans le domaine visible. Le fait d’utiliser une seule bande spectrale est
susceptible d’introduire des biais dans l’interpre´tation des observations. En effet,
lorsque l’on e´tudie l’e´volution de la morphologie au cours du temps on sonde des
e´poques diffe´rentes et donc des redshifts diffe´rents. Par conse´quent, les observations
re´alise´es dans un filtre unique sondent chaque galaxie dans une longueur d’onde
diffe´rente en fonction du redshift. La de´finition meˆme du redshift lie la longueur
d’onde du filtre d’observation a` la longueur d’onde re´ellement observe´e par :
λobs =
λfiltre
1 + z
(2.9)
En de´finitive, plus une galaxie est lointaine plus la lumie`re rec¸ue pour un meˆme filtre
fixe est bleue (longueur d’onde plus petite). Ceci pose un proble`me pour l’interpre´-
tation de la morphologie puisque l’aspect d’une galaxie peut fortement varier selon
la longueur d’onde d’observation. En effet, si l’on observe une galaxie dans l’UV, la
lumie`re provient essentiellement d’e´toiles jeunes et chaudes qui sont souvent situe´es
dans des zones de formation stellaire pouvant donc donner lieu a` une morphologie
de type irre´gulier. Dans le visible, la lumie`re dominante provient des e´toiles de la
se´quence principale et la morphologie et donc proche de la classification originale de
Hubble. Dans l’infrarouge, la plupart du flux provient d’e´toiles vieilles, e´volue´es qui
se distribuent en ge´ne´ral d’une fac¸on uniforme. La morphologie apparente devient
donc plus syme´trique (Fig. 2.6).
Par conse´quent, des galaxies qui devraient eˆtre identiques peuvent pre´senter des
morphologies apparentes diffe´rentes par le simple fait d’eˆtre a` des redshifts diffe´-
rents. Cet effet rec¸oit le nom de k correction morphologique et repre´sente un pro-
ble`me fondamental dans les e´tudes de l’e´volution de la morphologie. On appelle
morphologie au repos (rest-frame en anglais) la morphologie d’une galaxie dans une
bande donne´e fixe. L’analyse a` plusieurs redshift requiert donc une analyse multi-
longueur d’onde, en particulier il est ne´cessaire d’observer dans des longueurs d’onde
de plus en plus longues au fur et a` mesure que le redshift est e´leve´ afin de rester
toujours dans des longueurs d’onde visibles.
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Fig. 2.5 – La morphologie d’une meˆme galaxie peut apparaˆıtre diffe´rente en fonction
de la longueur d’onde d’observation. La figure montre la galaxie du « sombrero » ob-
serve´e en rayons X para le satellite Chandra (en haut a` droite), dans le visible avec
le te´lescope spatial Hubble (milieu a` droite) et dans l’infrarouge lointain avec Spit-
zer (en bas a` droite). L’image centrale montre la combinaison des trois. [Source :
NASA]
Fig. 2.6 – Illustration de l’effet de k-correction morphologique.
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2.3 Le travail de cette the`se
La morphologie est donc un traceur direct de la structure de la galaxie. Son esti-
mation qui au premier abord paraˆıt simple est cependant un proble`me complexe
lorsqu’il s’agit de galaxies lointaines. Non seulement il est ne´cessaire d’avoir des ins-
truments capables de scruter des de´tails tre`s petits, il faut eˆtre capable ensuite de la
quantifier d’une manie`re objective et reproduisible. Le te´lescope spatial a permis de
faire des e´normes avance´es dans ce domaine graˆce a` la qualite´ et la profondeur des
images obtneues. Les releve´s actuels commencent de´sormais a` sonder des popula-
tions de galaxies a` des redshifts supe´rieurs a` 1. A partir de ces distances, les came´ras
visibles du te´lescope spatial sondent l’e´mission UV des galaxies et la morphologie
obtenue peut eˆtre donc fortement biaise´e a` cause des effets de k-correction expose´s
ci-dessus. Les e´tudes morphologiques a` venir doivent se faire par conse´quent dans
ces bandes plus rouges. Le HST posse`de certes une came´ra infrarouge, NICMOS,
mais la re´solution angulaire obtenue est nettement infe´rieure qu’avec les came´ras
visibles (c.f. chapitre 6).
Cette the`se tente donc de re´pondre a` une question principale : est-il possible
aujourd’hui d’estimer les morphologies de galaxies a` z ∼ 1 et au dela`
dans l’infrarouge avec des te´lescopes terrestres ? Si oui, quels sont alors
les effets de la k-correction sur les morphologies des galaxies estime´es ?
Deux voies principales sont explore´es dans ce manuscrit :
– Les syste`mes de correction des effets de l’atmosphe`re (optique adaptative) ins-
talle´es dans les grands te´lescopes actuels sont suffisantes pour atteindre une qua-
lite´ comparable a` celle obtenue dans l’espace ? Nous analysons un e´chantillon de
79 galaxies observe´es avec le VLT. Une analyse approfondie de la fiabilite´ des
classifications est pre´sente´e ainsi qu’une premie`re estimation de l’e´volution des
morphologies en trois types. (Partie I)
– Peut-on ame´liorer les me´thodes actuelles d’estimation morphologique afin d’ex-
traire une information meˆme a` partir de donne´es non corrige´es ? Nous pre´sentons
une nouvelle me´thode non-parame´trique pour la quantification de morphologies
de galaxies lointaines base´e sur des machines d’apprentissage. La me´thode est
employe´e pour analyser un e´chantillon de ∼50 000 galaxies dans la bande K jus-
qu’a` z ∼ 2. Une comparaison de´taille´e avec les re´sultats obtenus dans le visible
avec le te´lescope spatial est pre´sente´e afin de quantifier les effet de k-correction.
(Partie II)
Dans les deux parties des e´tudes de performances ainsi que des re´sultats scientifiques
seront pre´sente´s.
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Abstract : We describe the basic principles of adaptive optics and show the ma-
jor problems encountered when trying to use it for performing large cosmological
surveys (limited field of view, variable PSF). We finally describe recent works which
have been using adaptive optics for studying galactic morphology.
Resumen : Se describen a continuacio´n los principios ba´sicos de funcionamiento
de la o´ptica adaptativa. Se subrrayan especialmente los problemas encontrados a
la hora de aplicar dicha te´cnica en el campo de la cosmolog´ıa (variacio´n de la re-
spuesta al impulso, pequen˜as a´reas de observacio´n). El cap´ıtulo concluye con una
descripcio´n de los trabajos anteriores basados en el uso de o´ptica adaptativa para
el estudio de la morfolog´ıa de galaxias.
Dans les chapitres pre´ce´dents, nous avons vu que l’e´tude de l’e´volution des galaxies
requiert de remonter le temps en sondant des galaxies tre`s lointaines et par conse´-
quent tre`s petites et faibles. Cela ne´cessite des instruments tre`s sensibles et capables
en meˆme temps de scruter les plus petits de´tails du ciel. Le te´lescope spatial Hubble
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(de 2.4m de diame`tre) en est un et a permis effectivement de faire les plus grandes
avance´es dans la compre´hension de l’Univers lointain durant les dernie`res de´cen-
nies. Cependant nous avons maintenant des te´lescopes au sol qui font 8-10m de
diame`tre et bientoˆt 30m a` 42m, une taille qu’on n’envisage pas pour des te´lescopes
dans l’espace. La turbulence atmosphe´rique de´grade malheureusement la re´solution
angulaire des te´lescopes au sol. Corriger des effets de l’atmosphe`re pour ce type
d’instruments permet d’obtenir des re´solutions angulaires bien supe´rieures a` celle
de Hubble tout en be´ne´ficiant de la surface collectrice. L’optique adaptative re´alise
cette correction mais avec certaines limites.
3.1 Formation d’une image au foyer d’un te´lescope
3.1.1 Cas ide´al
La lumie`re provenant des objets dans l’espace est une onde e´lectromagne´tique sphe´-
rique. Celle-ci se caracte´rise par un front d’onde, c’est-a`-dire, une surface ou` le
champ e´lectrique est en phase. En absence de toute perturbation, l’amplitude dans
un plan au niveau du front d’onde peut donc eˆtre de´crite par :
Ψ(x) = |Ψ(x)|exp(−iφ(x)) (3.1)
Avec Ψ(x) e´tant l’amplitude ou intensite´ et φ(x) la phase qui dans ce cas reste
constante.
La the´orie de la diffraction nous dit qu’une onde lumineuse provenant d’une source
ponctuelle (par exemple une e´toile) qui pe´ne`tre dans un syste`me optique tel un
te´lescope va former sur un capteur situe´ au foyer de l’instrument non pas un point
mais une « taˆche ». Cette taˆche est en fait la re´ponse impulsionnelle de l’instrument
et rec¸oit le nome de fonction d’e´talement du point (FEP). Plus pre´cise´ment, la forme
exacte de la FEP de´pend de la pupille du te´lescope a` travers une transforme´e de
Fourier :
FEP ∝ |TF [P ]|2 (3.2)
Ou` P est la fonction de´crivant la forme de la pupille. Pour une pupille circulaire, la
FEP obtenue est appele´e taˆche d’Airy et la taille caracte´ristique de celle-ci, mesure´e
par la largeur a` mi-hauteur (FWHM), en seconde d’angle1, de´pend essentiellement
du diame`tre du te´lescope (D) et de la longueur d’onde d’observation (λ) :
θ = 0.25(
λ
1µm
)(
1m
D
) (3.3)
L’angle θ est la re´solution angulaire the´orique de l’instrument et repre´sente donc,
en premie`re approche, une mesure de la taille minimale des de´tails que l’on peut
11 seconde = 4.85× 10−6 radians = 5.56× 10−4 degre´s
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distinguer a` l’inte´rieur d’un objet astronomique avec un te´lescope donne´. En effet,
l’image d’un objet astronomique ayant une distribution d’intensite´ O, au foyer du
te´lescope, est donne´e par la convolution de celui-ci par la FEP (ou multiplication
dans l’espace de Fourier) :
I = O(r) ∗ FEP (r)⇔ O(f)× FTO(f) (3.4)
FTO e´tant la fonction de transfert optique qui n’est autre que la transforme´e de
Fourier de la FEP. Celle-ci est borne´e, c’est-a`-dire que au dela` d’une certaine fre´-
quence de coupure, qui de´pend du diame`tre et de la longueur d’onde (∼ D/λ), elle
prend des valeurs nulles. L’e´quation 5.1 permet donc de voir clairement que l’effet
du te´lescope est d’e´liminer toute l’information de l’objet contenue au dela` d’une
certaine fre´quence. Les de´tails trop petits ou les variations trop contraste´es faisant
intervenir des fre´quences spatiales e´leve´es sont perdus.
Fig. 3.1 – Illustration de la formation d’une image au foyer d’un te´lescope. [Source :
E. Thie´baut]
D’apre`s l’e´quation 3.3, en augmentant cependant le diame`tre du te´lescope, on peut
en the´orie atteindre une re´solution angulaire aussi haute que l’on veut et sonder
alors les objets les plus lointains de l’Univers. Ainsi par exemple, une galaxie typique
observe´e a` z ∼ 1 a un diame`tre angulaire dans le ciel de ∼ 1”. Un te´lescope de 1m
de diame`tre suffirait pour re´soudre sa structure.
3.1.2 L’effet de l’atmosphe`re
Malheureusement la nature n’es pas si be´ne´vole. Sur Terre, les rayons lumineux qui
nous parviennent traversent l’atmosphe`re qui est un milieu turbulent et de´grade la
plane´ite´ des fronts d’onde : elle agit en effet sur le front d’onde lumineux provenant
de l’espace en introduisant des diffe´rences de chemins optiques. On dit alors qu’elle
introduit une diffe´rence de phase : la phase de l’e´quation 3.1 n’est plus constante.
L’e´chelle de ces perturbations peut eˆtre caracte´rise´e par le parame`tre de Fried (r0,
Fried, 1965) qui est en quelque sorte une mesure de la distance sur laquelle le front
d’onde est suffisamment peu perturbe´. L’expression de r0 de´pend de la longueur
d’onde (∼ λ6/5) ainsi que de parame`tres de´crivant la structure de l’atmosphe`re
(masse d’air et profil de variation de l’indice de re´fraction).
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L’effet sur la qualite´ de l’image obtenue est accablant : la taille caracte´ristique de
la FEP moyenne que l’on obtient n’est plus de´termine´e par le diame`tre du te´les-
cope mais par le parame`tre de Fried (si celui-ci est plus petit que le diame`tre du
te´lescope) :
θ ∼ ( λ
1µm
)(
1m
r0
) (3.5)
On assiste ainsi a` une perte d’information forte au dela` de la fre´quence caracte´ris-
tique dicte´e par l’atmosphe`re (∼ r0/λ) qui se traduit par une perte de contraste de
l’image (Fig. 3.3). Cette nouvelle grandeur donnant la qualite´ de l’image obtenue
en pre´sence d’atmosphe`re est appele´e seeing en anglais. Etant donne´ que le para-
me`tre de Fried croˆıt avec la longueur d’onde, il est inte´ressant de noter e´galement
que la qualite´ d’image obtenue sera meilleure a` des longueurs d’onde plus grandes.
L’analyse de cette expression nous dit d’autre part que pour un te´lescope terrestre,
un diame`tre plus grand n’apporte pas un gain en qualite´ d’image. Pourquoi alors
construire des te´lescopes de plusieurs me`tres de diame`tre ? C’est une question de
flux. Une ouverture plus grande permet de capter un plus grand nombre de photons
et donc de de´tecter des objets de plus en plus faibles.
Cependant comme nous l’avons explique´ au chapitre pre´ce´dent, l’e´tude des mor-
phologies de galaxies requiert non seulement une bonne sensibilite´ mais aussi une
tre`s haute re´solution angulaire.
Nous avons alors deux solutions : soit on se situe au dessus de l’atmosphe`re en
construisant des te´lescopes spatiaux (e.g. te´lescope spatial Hubble, c.f. chapitre 2)
ou alors on de´veloppe des techniques pour corriger des effets de l’atmosphe`re sur
Terre (e.g. optique adaptative).
3.2 L’optique adaptative
3.2.1 Principe
De nombreuses techniques ont e´te´ propose´es depuis les anne´es 70 pour essayer
d’ame´liorer la re´solution angulaire des te´lescopes terrestres. Labeyrie (1970) a pro-
pose´ par exemple la technique d’interfe´rome´trie des tavelures qui consiste en grandes
lignes a` figer la turbulence en prenant des images avec un temps de pose plus court
que le temps caracte´ristique de variation de l’atmosphe`re. On peut ainsi remon-
ter a` des informations qui sont perdues lorsque l’image est moyenne´e comme le
diame`tre angulaire de certains objets ou la distance angulaire entre deux e´toiles
doubles.
L’ide´e de l’optique adaptative (OA) fut introduite par Babcock (1953). Les pre-
mie`res applications civiles pour l’astronomie datent cependant des anne´es 90 (Rod-
dier, 1999). Aujourd’hui, la grande majorite´ des te´lescopes terrestres de plus de 4m
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de diame`tre sont e´quipe´s avec un syste`me d’OA.
L’ide´e derrie`re un tel syste`me c’est d’essayer de redonner au front d’onde, de´forme´
par l’effet de la turbulence atmosphe´rique, la forme originale qu’il avait avant de
pe´ne´trer dans l’atmosphe`re, de re´cupe´rer toute l’information contenue jusqu’a` la
fre´quence de coupure the´orique du te´lescope et de restaurer ainsi le contraste de
l’image par rapport au cas turbulent. Pour cela on interpose sur le trajet lumi-
neux de la lumie`re un miroir capable de se de´former pour corriger les de´formations
du front d’onde. Ce miroir dit de´formable est re´alise´ en collant sous une surface
re´fle´chissante souple, un certain nombre d’actionneurs qui permettent d’e´lever ou
d’abaisser localement la surface re´fle´chissante pour que le miroir prenne des formes
varie´es et corrige ainsi la forme du front d’onde. Afin de de´terminer comment doit
se de´former le miroir, des mesures du front d’onde sont re´alise´es a` la sortie du mi-
roir de´formable. On analyse ainsi les aberrations re´siduelles du front d’onde et on
de´forme le miroir en conse´quence.
La figure 3.2 illustre le fonctionnement ge´ne´ral d’un syste`me d’optique adaptative :
le miroir de´formable est place´ sur le trajet lumineux pour corriger les aberrations.
Celui-ci est pilote´ par un syste`me de controˆle qui rec¸oit les informations a` son tour
d’un syste`me d’analyse de surface d’onde et les transforme en commandes pour
le miroir. On dit que le syste`me travaille en boucle ferme´e car l’analyse du front
d’onde se fait a` la sortie du miroir. Apre`s fermeture de la boucle, l’analyseur ne
mesure qu’un front d’onde re´siduel et le miroir ne doit que re´ajuster le´ge`rement sa
forme.
Fig. 3.2 – Principe de l’optique adaptative. [Source : T. Fusco]
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3.2.2 FEP d’un syste`me d’optique adaptative
L’inte´reˆt donc de l’optique adaptative re´side dans la possibilite´ d’obtenir une image
corrige´e des effets de la turbulence atmosphe´rique, stable pendant un temps tre`s
supe´rieur au temps de cohe´rence de l’atmosphe`re.
L’OA ne de´livre cependant qu’une correction partielle car les possibilite´s de mesure
(taille finie de l’analyseur de surface d’onde) et de reconstruction (nombre d’action-
neurs du miroir fini) sont limite´es. Ainsi la FEP obtenue est quelque part entre une
FEP turbulente longue pose et une FEP the´orique sans atmosphe`re. Dans la pra-
tique, la FEP obtenue pre´sente en ge´ne´ral un pic ayant une largeur caracte´ristique
donne´e par le diame`tre du te´lescope (∼ λ/D) pose´ sur un halo ayant la largeur
impose´e par la turbulence (∼ λ/r0). Plus la correction est de bonne qualite´, plus
l’intensite´ du pic cohe´rent est e´leve´e jusqu’a` se rapprocher de la FEP ide´ale the´o-
rique (c.f. Fig. 3.3). La qualite´ de la correction de´pend, entre autres, de la qualite´
de la mesure des aberrations du front d’onde qui de´pend a` son tour de la quan-
tite´ de flux rec¸u. Ainsi, plus un objet est brillant, plus la correction sera de bonne
qualite´.
Fig. 3.3 – Exemples de coupes de la FTO longue pose pour diffe´rents niveaux de
correction d’optique adaptative obtenues par simulation nume´rique. Trait plein :
FTO the´orique (limite de diffraction), pointille´s : FTO apre`s correction de 120
polynoˆmes de Zernike, points : FTO apre`s correction de 45 polynoˆmes de Zernike,
traits–points : FTO apre`s correction de 10 polynoˆmes de Zernike, traits–points–
points : FTO turbulente, sans correction. [Source : F. Asse´mat]
Un parame`tre permettant de quantifier plus pre´cise´ment la qualite´ de la correction
est le rapport de Strehl (SR). Celui-ci est de´fini justement comme e´tant le rap-
port entre l’intensite´ au centre de la FEP corrige´e par OA et l’intensite´ maximale
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the´orique donne´e par la limite de diffraction :
SR =
IOA(x = 0)
Idiff (x = 0)
(3.6)
Dans le cas d’une correction parfaite le rapport de Strehl vaut donc 1.
Fig. 3.4 – De´monstration du gain apporte´ par un syste`me d’OA. A gauche image
d’une e´toile double sans correction. L’effet de l’atmosphe`re empeˆche de se´parer les
deux e´toiles. A droite la meˆme e´toile observe´e avec un syste`me d’optique adaptative.
On aperc¸oit le coeur corrige´ sur le halo non corrige´. [Source : Observatoire du Mont
Palomar]
3.2.3 Les limites de l’OA classique
Comme on vient de le voir, pour qu’un syste`me d’optique adaptative arrive a` corriger
correctement les effets de la turbulence, les mesures des aberrations par l’analyseur
de surface d’onde doivent eˆtre re´alise´es sur des objets brillants. Si l’objet astro-
physique que l’on veut observer est suffisamment brillant les mesures peuvent eˆtre
re´alise´es directement sur celui-ci. Malheureusement ce n’est pas souvent le cas, en
particulier pour des objets d’inte´reˆt cosmologique qui se caracte´risent par leur faible
luminosite´. La solution consiste alors a` re´aliser les mesures sur une e´toile brillante
proche de l’objet d’inte´reˆt (e´toile guide ou de re´fe´rence).
Il existe une distance maximale de se´paration entre l’e´toile guide et l’objet d’inte´reˆt.
En effet si on observe deux sources se´pare´es d’un angle θ dans le ciel, la lumie`re qui
nous parvient ne traverse pas les meˆmes couches d’atmosphe`re et ne subit donc pas
les meˆmes aberrations. Si on essaye donc de corriger le deuxie`me objet a` partir des
mesures d’aberrations re´alise´es sur le premier on risque de ne pas corriger les bonnes
de´formations (Fig. 3.5). L’angle maximal sous lequel le front d’onde turbulent subit
globalement les meˆmes aberrations est appele´ angle d’isoplane´tisme et peut eˆtre
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exprime´ en fonction du parame`tre de Fried (Fried, 1979) :
θ0 = 0.314
r0
h¯
(3.7)
ou` h¯ est la hauteur moyenne de la couche turbulente. Par conse´quent si l’objet
d’inte´reˆt astrophysique se situe a` une distance plus grande que l’angle isoplane´tique
de l’objet brillant servant a` asservir la boucle, la gain de l’optique adaptative sera
limite´. Cela se traduira par une variation de la FEP dans le champ : a` proximite´
de l’e´toile de re´fe´rence le rapport de Strehl sera maximal et diminuera au fur et a`
mesure que la distance a` l’e´toile augmente. On est donc contraints a` observer des
petits champs autour de l’objet de re´fe´rence. Cela est spe´cialement critique pour
des applications cosmologiques ou` l’on cherche justement a` avoir les champs les plus
grands possibles.
Fig. 3.5 – Illustration de la notion d’angle isoplane´tique. Des objets sur l’axe et
hors-axe ne voient pas la meˆme couche turbulente [Source : ESO].
3.3 Releve´s cosmologiques, morphologie et optique adap-
tative
3.3.1 A la limite de la technique
Par la nature meˆme des besoins en cosmologie observationnelle, l’utilisation de
l’optique adaptative repre´sente un de´fi technique remarquable. En effet, comme
nous venons de le voir, l’OA classique a un fonctionnement optimal sur des objets
brillants et pas tre`s e´loigne´s de l’objet d’asservissement. En cosmologie cependant,
nous observons des galaxies lointaines et faibles. Il est indispensable alors d’utiliser
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des e´toiles suffisamment brillantes (typiquement mv < 15) pour re´aliser les me-
sures d’aberration sur le front d’onde. Malheureusement, afin e´viter l’extinction par
la poussie`re de la Voie Lacte´e, les releve´s de galaxies sont choisis a` des latitudes
proches des poˆles galactiques. Ces re´gions sont par conse´quent pauvres en e´toiles
assez brillantes pour l’OA et il devient particulie`rement difficile de trouver des ga-
laxies suffisamment proches d’une des ces e´toiles. La couverture du ciel, c’est-a`-dire
le pourcentage du ciel que l’on peut atteindre, avec l’optique adaptative est donc
tre`s limite´. De plus, le but est de re´aliser des mesures de grandeurs statistiques nous
avons alors besoin d’observer un grand nombre d’objets, ce qui revient a` observer
des grands champs. On se situe par conse´quent dans la zone de moindre perfor-
mance de l’optique adaptative. Comme on le verra dans le chapitre 6, le de´fi de
l’OA pour les anne´es a` venir est justement d’arriver a` corriger des grands champs
de la manie`re la plus uniforme possible.
3.3.2 Revue des travaux pre´ce´dents
Malgre´ toutes ces difficulte´s, l’utilisation de l’optique adaptative pour des fins cos-
mologiques est une ide´e fortement se´duisante. Pouvoir obtenir des donne´es a` la limite
de diffraction avec des te´lescopes terrestres de 8m de diame`tre ouvre les portes a`
l’e´tude des morphologies des toutes premie`res galaxies. De plus, son fonctionnement
e´tant meilleur dans l’infrarouge que dans le visible, les donne´es obtenues sont un
comple´ment parfait des donne´es HST au dela` de z ∼ 1 car elles sont moins affec-
te´es par des effets de k-corection morphologique. Certaines tentatives d’observations
cosmologiques ont donc e´te´ re´alise´es durant les dernie`res anne´es.
– Larkin et al. (2000) et Steinbring et al. (2004) re´alise`rent pour la premie`re fois des
e´tudes de faisabilite´ en observant six galaxies avec le syste`me d’optique adaptative
du te´lescope Keck a` Hawa¨ı en employant des e´toiles guides brillantes (V ∼ 10).
Ils prouve`rent en re´alisant des ajustements avec des mode`les analytiques (c.f.
chapitre 2) qu’il est possible d’e´tudier des morphologies sur des e´chelles proches
de la diffraction.
– Minowa et al. (2005) ont e´te´ les premiers a` re´aliser un releve´ cosmologique plus
extensif avec le syste`me d’optique adaptative du te´lescope Subaru a` Hawaii. Ils
observe`rent un champ de 1
′ × 1′ avec un temps d’inte´gration de 27h dans l’in-
frarouge proche (bande Ks). Ils ne re´alise`rent pas d’e´tude morphologique mais
de´montre`rent cependant que l’utilisation de l’optique adaptative ame´liore net-
tement la de´tection de sources faibles en atteignant une limite de de´tection en
bande Ks de 24.7.
– Les premiers a` re´aliser une analyse morphologique a` valeur statistique sur des
donne´es d’OA sont Cresci et al. (2006). Ils observe`rent, en utilisant le syste`me
d’optique adaptative du VLT, une aire de 15
′ × 15′ , en bande Ks e´galement, et
obtinrent donc un e´chantillon de ∼ 400 galaxies. A l’aide des me´thodes para-
me´triques expose´es dans le chapitre pre´ce´dent, ils classe`rent les galaxies en deux
grands types morphologiques et re´alise`rent des comptages de galaxies par type.
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Cependant, l’absence des redshifts des galaxies ne leur permis pas d’aller plus
loin dans l’interpre´tation. Ils souleve`rent de plus la difficulte´ de l’estimation de
la FEP dans ce type d’applications. En effet, e´tant donne´ qu’ils ont observe´ des
champs largement plus grands que le champ isoplane´tique, la correction au centre
et sur les bords de l’image n’est pas la meˆme et par conse´quent la FEP varie dans
le champ.
– Le projet CATS (Center for Adaptive Optics Treasury Survey, Koo et al., 2007) :
Ce projet tente de re´aliser un releve´ complet (avec redshift) de galaxies a` partir de
l’imagerie par optique adaptative. Ils ont re´alise´ en effet des observations de ∼ 300
galaxies avec le te´lescope Keck. Les galaxies ont e´te´ choisies dans des champs de´ja`
observe´s par d’autre releve´s afin de disposer des donne´es sur plusieurs longueurs
d’onde. Les donne´es ont e´te´ mises en libre acce`s pour la communaute´2. Cependant
tre`s peu de re´sultats ont e´te´ publie´s a` pre´sent. En particulier, il n’existe pas
d’e´tude quantitative de l’e´volution des morphologies au cours du temps.
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Abstract : We present the results of an imaging program of distant galaxies
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(z ∼ 0.8) at high spatial resolution (∼ 0.1”) aiming at studying their morphological
evolution. We observed 7 fields of 1′ × 1′ with the NACO Adaptive Optics system
(VLT) in Ks (2.16µm) band with typical V ∼ 14 guide stars and 3h integration time
per field. Observed fields are selected within the COSMOS survey area, in which
multi-wavelength photometric and spectroscopic observations are ongoing.
We show that reliable results can be obtained and establish a first basis for larger
observing programs. We analyze the morphologies by means of B/D (bulge/disk)
decomposition with GIM2D and C-A (concentration-asymmetry) estimators for 79
galaxies with magnitudes between Ks = 17− 23 and classify them into three main
morphological types (late type, early type and irregulars). Automated and objec-
tive classification allows precise error estimation. Simulations and comparisons with
seeing-limited (CFHT/Megacam) and space (HST/ACS) data are carried out to
evaluate the accuracy of adaptive optics-based observations for morphological pur-
poses.
We show that galaxy parameters (disk scale length, bulge effective radius, and bulge
fraction) can be estimated with a random error lower than 20% for the bulge fraction
up to Ks = 19 (AB = 21) and that classification into the three main morphological
types can be done up to Ks = 20 (AB = 22) with at least 70% of the identifications
correct. We used the known photometric redshifts to obtain a redshift distribution
over 2 redshift bins (z < 0.8, 0.8 < z < 1.5) for each morphological type and
compare to the distributions obtained from the luminosity functions per spectral
type. The classification is compared to the one obtained with HST/ACS data in
the I band on the same objects. We find indeed some differences : the I band data
tend to find more late-type systems, however the small number of objects does not
enable to conclude safely about the nature of these differences. Most of the results
are described in a paper published in A&A : Huertas-Company et al. (2007) that
can be found in appendix E.
Resumen : Se presentan los resultatdos de un programa de observaciones de ga-
laxias lejanas (z ∼ 0.8) con el sistema de o´ptica adaptativa NACO del VLT. Se han
observado 7 campos de 1′ × 1′ en la banda Ks con el objetivo principal de realizar
un estudio morfolo´gico. Los campos han sido seleccionados en el a´rea del survey
COSMOS con lo que se dispone de los redshifts fotome´tricos.
Se muestra que es posible obtener una morfolog´ıa fiable y se establecen las bases
para programas de observacio´n ma´s amplios.
Se obtienen las morfolog´ıas parame´tricas (GIM2D) y no parame´tricas (concentra-
cio´n, asimetr´ıa) de 79 galaxias con magnitudes comprendidas entre Ks = 17 − 23
en tres grandes tipos (espiral, el´ıptico, irregular). Se llevan a cabo simulaciones as´I
como comparaciones con datos no corregidos (CFHT) y espaciales (HST) para eva-
luar la robustez de la clasificacio´n.
Los redshifts fotome´tricos se emplean para obtener una distribucio´n por tipos en
funcio´n de z (z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). La comparacio´n con una clasificacio´n ba-
sada en datos del telescopio espacial en la banda I revela ciertas diferencias ma´s
importantes a redshifts elevados. El taman˜o reducido de la muestra no permite sin
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embargo extraer conclusiones fiables sobre la naturaleza de dichas diferencias. Los
resultados han sido publicados en A&A : Huertas-Company et al. (2007). El lector
podra´ consultar dicha publicacio´n en el anexo E.
Les travaux pre´ce´dents (c.f. chapitre 3) ont tente´ de montrer que malgre´ les diffi-
culte´s techniqiues, des images de tre`s haute qualite´ peuvent eˆtre obtenues graˆce a`
l’utilisation d’optique adaptative. Il n’existe pas cependant aujourd’hui des e´tudes
quantitatives de l’e´volution des morphologies au cours du temps a` partir de l’ima-
gerie par optique adaptative.
Nous avons donc lance´ un programme pilote d’observations au VLT avec l’instru-
ment NACO afin de re´aliser un premier pas dans cette direction. Ce chapitre de´taille
les re´sultats obtenus a` l’issue de ce programme qui ont donne´ lieu a` une publication
dans A&A : Huertas-Company et al. (2007). Tout le long du chapitre les magnitudes
seront exprime´es dans le syste`me Vega sauf indications explicites.
4.1 Description des donne´es
4.1.1 Quelques mots sur l’instrument NACO
L’instrument NAOS-CONICA (NACO) a` e´te´ installe´ sur l’un des foyers Nasmyth
du quatrie`me VLT en de´cembre 2002. Il est compose´ d’une came´ra infrarouge, e´qui-
pe´e de modes spectroscopiques, polarime´triques, coronographiques et d’un certain
nombre de filtres larges et e´troits (CONICA, Lenzen et al., 1998) ainsi que d’un
syste`me d’OA capable d’analyser la lumie`re dans le visible et l’IR suivant de nom-
breuses configurations, permettant de corriger les effets de la turbulence en temps
re´el (NAOS, Rousset et al., 2000).
La partie OA de l’instrument est le fruit d’une collaboration entre l’Observatoire
de Paris, l’ONERA et le Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble (LAOG). Elle
repre´sente un effort de 65 personnes sur 5 ans pour un couˆt de 11.5 millions d’euros.
Le retour pour les instituts ayant participe´ a` sa conception est de 50 nuits de temps
garanti pour re´aliser des programmes scientifiques. Le programme que je pre´sente
para la suite a en effet de´bute´ dans le cadre de ce temps garanti.
NAOS a une e´paisseur de 70 cm, un poids de 2.3 tonnes et un diame`tre de 2 m pour
qu’il puisse eˆtre installe´ sur le foyer Nasmyth. Il est e´quipe´ d’un miroir de´formable
de 185 actionneurs posse´dant une bande passante de 650 Hz, permettant de corriger
les effets de la turbulence atmosphe´rique en temps re´el.
L’analyse du front d’onde se re´alise graˆce a` un analyseur de type Shack-Hartmann
fonctionnant dans le visible (0.45–1µm) et dans l’infrarouge (0.8–2.4µm). Las analy-
seurs peuvent adopter deux configurations diffe´rentes : 7×7 et 14×14 sous pupilles.
Le premier est e´quipe´ d’une came´ra CCD de 128 × 128 pixels, et permet d’utiliser
des sources de re´fe´rence visibles jusqu’a` une magnitude de 17. Le second est e´quipe´
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Fig. 4.1 – L’instrument NAOS-CONICA installe´ au VLT [Source : INSU].
d’un de´tecteur de 1024× 1024 pixels sensible jusqu’a` la magnitude K = 12.
NAOS est capable de de´livrer un taux de correction supe´rieur a` 40% (rapport de
Strehl) dans la bande Ks avec une source brillante dans un cas de turbulence clas-
sique. Son angle isoplane´tique et de l’ordre de 20”.
4.1.2 Observations
Nous avons observe´ sept champs de 1
′ × 1′ dans la bande Ks (2.16µm) sur une
pe´riode de deux semestres1. Les champs ont e´te´ se´lectionne´s dans la re´gion du releve´
COSMOS (c.f. chapitres 1 et 10) permettant ainsi d’avoir de l’information multi-
longueur d’onde de tous les objets. Afin d’assurer une correction par OA raisonnable,
les champs ont e´te´ choisis autour d’e´toiles brillantes (V ∼ 14). Un crite`re de couleur
a e´te´ e´galement rajoute´ (B − R < 1) pour avoir une forte atte´nuation du flux
stellaire dans l’infrarouge et re´duire ainsi la re´gion e´blouie par l’e´toile guide. La
taille du pixel (0.054”) a e´te´ choisie dans le but de maximiser le champ observe´
mais du coup les donne´es sont sous-e´chantillone´es d’un facteur 2 par rapport au
crite`re de Shannon-Nyquist . En effet, le the´ore`me dit essentiellement que pour
qu’un signal soit e´chantillonne´ correctement il faut au moins deux e´le´ments de
re´solution (pixels) dans la FEP. Avec une correction parfaite, la largeur de la FEP
des observations a` 2.16µm au VLT (diame`tre∼ 8m) vaut λ/D∼0.06”, on aurait
donc moins de deux pixels. Comme on le montrera plus tard cela implique un
certain nombre de difficulte´s de re´duction, en particulier pour la reconstruction
de la FEP, mais surmontables graˆce au fait que la correction parfaite n’est jamais
atteinte. La figure 4.2 montre les profils radiaux de 5 e´toiles de´tecte´es sur l’ensemble
des sept champs : on peut observer en effet que la largeur a` mi-hauteur (FWHM)
moyenne obtenue est de ∼ 0.1”, plus large que la limite de diffraction du te´lescope
par pratiquement un facteur 2.
1Programmes P73.A-0814A et P75.A-0569A
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Champ α δ temps. exp. (s) FWHM (secondes d’angle)
STAR1 10 :00 :16 +02 :16 :22 10350 0.09
STAR2 10 :00 :52 +02 :19 :52 7650
STAR3 10 :00 :10 +02 :06 :08 7650 0.12
STAR4 09 :59 :52 +02 :05 :00 7170 0.08
STAR5 10 :00 :14 +02 :09 :09 10200 0.09
STAR6 10 :00 :02 +02 :06 :57 7650 0.13
STAR10 09 :59 :56 +02 :04 :07 10000
Tab. 4.1 – Re´sume´ des observations pour les sept champs analyse´s. La re´solution
est calcule´e lorsque des e´toiles non sature´es ont e´te´ de´tecte´es dans le champ.
Fig. 4.2 – Profils radiaux de toutes les e´toiles de´tecte´es plus brillantes que Ks ∼ 19.
La re´solution moyenne est de ∼ 0.1 secondes d’angle. La limite de diffraction n’est
pas atteinte a` cause en particulier du long temps d’inte´gration.
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4.1.3 Re´duction
Le premie`re partie du travail a e´te´ focalise´e sur la re´duction de donne´es. Celle-ci a
e´te´ re´alise´e de fac¸on relativement standard. Les poses ont e´te´ acquises avec le mode
auto-jitter, ce qui implique que le pointage du te´lescope est de´place´ ale´atoirement
dans une boˆıte de 7” afin d’ame´liorer l’estimation du champ plat et de re´duire l’ef-
fet des pixels morts. La valeur du ciel sur chaque pixel est obtenue a` partir d’une
moyenne tronque´e en e´liminant les 10% valeurs plus faibles et plus brillantes. Le
recentrage est fait avec une pre´cision sub-pixelique par maximum de corre´lation
entre les images. Il faut noter cependant que cette e´tape de re´duction a e´te´ particu-
lie`rement difficile e´tant donne´ la nature des donne´es. En effet, les galaxies observe´es
e´tant tre`s faibles, elles ne sont pas de´tecte´es sur les poses individuelles, ce qui em-
peˆche leur l’utilisation pour effectuer le recentrage. De plus, l’e´toile guide ayant servi
pour asservir la boucle d’optique adaptative e´tait sature´e sur une grande majorite´
des poses donc difficilement exploitable e´galement. Finalement nous avons de´cide´
d’utiliser les « ailes » de l’e´toile guide apre`s masquage du centre. Apre`s recombinai-
son de toutes les poses individuelles, une estimation globale du fond de ciel a` partir
de la me´diane spatiale de l’image est calcule´e. L’image finale est donc obtenue apre`s
soustraction de cette valeur.
Les points ze´ro photome´triques (la magnitude correspondante a` une ADU2 dans le
de´tecteur) ont e´te´ calcule´s en re´alisant une photome´trie d’ouverture sur des poses
courtes des e´toiles guides puis en comparant aux donne´es disponibles sur le catalogue
2MASS (Kleinmann, 1992). Etant donne´ qu’il y a eu un changement de de´tecteur
durant les observations, le point ze´ro varie d’une e´poque a` l’autre : il vaut 22.82±0.06
pour le premier jeu de donne´es et de 23.29± 0.06 pour le deuxie`me.
2Analog to Digital Units en anglais. Unite´ de mesure du signal dans les images
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Fig. 4.4 – Classification des objets dans le plan MAG AUTO–MU MAX.
4.2 Construction du catalogue
4.2.1 De´tection
Nous avons employe´ SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996) pour la de´tection d’ob-
jets. Le seuil de de´tection a e´te´ fixe´ a` 3σ au dessus du fond de ciel sur au moins
4 pixels juxtapose´s. Cette valeur peut paraˆıtre un peu petite, surtout pour une
analyse morphologique, mais plusieurs raisons ont motive´ ce choix. Tout d’abord
nous voulions tester les performances de l’OA pour e´tudier les morphologies. Pour
cela il est donc ne´cessaire d’atteindre les limites. Deuxie`mement, nous voulions nous
assurer que tous les objets sont de´tecte´s afin de comparer les comptages avec ceux
obtenus sur d’autres observations infrarouges de la litte´rature (c.f. § 4.2.3).
4.2.2 Nettoyage
Deux-cents quatre-vingt cinq objets sur l’ensemble des 7 champs ont e´te´ de´tecte´s.
Nous avons ensuite proce´de´ a` une e´tape de nettoyage afin de se´parer les galaxies
des e´toiles et des fausses de´tections dues au bruit. Cela a e´te´ re´alise´ a` l’aide de deux
parame`tres de SExtractor : MU MAX qui donne la valeur du pixel le plus brillant
de l’objet, et MAG AUTO qui donne la magnitude apparente de la galaxie. Dans
le plan de´fini par ces 2 grandeurs, les objets se situent clairement dans trois zones
distinctes en fonction de leur nature comme on peut l’appre´cier dans la figure 4.4.
En effet, les objets ayant un pixel tre`s brillant mais une magnitude totale e´leve´e,
sont conside´re´s comme des fausses de´tections. Les frontie`res de se´paration ont e´te´
trace´es a` la main puis une ve´rification visuelle poste´rieure a permis de confirmer que
les e´toiles connues dans le champ sont effectivement identifie´es en tant que telles.
Nous avons donc identifie´ finalement 79 galaxies, 19 e´toiles (ou objets non re´solus)
et 187 fausses de´tections.
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Fig. 4.5 – Image du champ centre´ sur α = 10 :00 :16, δ = +02 :16 :22. Le temps
d’inte´gration total est de 10350s. La taille du champ est 1 arcmin×1 arcmin avec un
pixel de 54mas. Les cercles marquent les galaxies et les carre´s les e´toiles. La largeur
a` mi-hauteur moyenne est de 0.1arcsec. L’e´toile au centre est l’e´toile utilise´e pour
asservir la boucle d’OA.
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Fig. 4.6 – Comple´tude pour les sources e´tendues en fonction de la morphologie
(B/T )
4.2.3 Comple´tude
La comple´tude d’un e´chantillon de galaxies mesure la limite de de´tection ou pro-
fondeur de l’e´chantillon, c’est-a`-dire la magnitude a` partir de laquelle on ne de´tecte
plus les objets de fac¸on significative. Cette grandeur permet ainsi de quantifier les
effets de se´lection et repre´sente donc une e´tape indispensable pre´liminaire, a` toute
e´tude statistique. En ge´ne´ral on mesure deux grandeurs : la comple´tude pour les
sources ponctuelles (e´toiles) et celle pour les sources e´tendues (galaxies).
– Afin d’estimer la comple´tude pour les sources ponctuelles, nous avons simule´ des
sources artificielles avec des magnitudes comprises entre Ks = 18 et Ks = 24
que nos avons plonge´ dans les champs re´els. Celles-ci ont e´te´ simule´es a` partir
de la FEP reconstruite (c.f. § 4.3.3.2). Nous avons ensuite fait tourner SExtrac-
tor avec les meˆmes parame`tres que pour les objets re´els et regarde´ la fraction
d’objets de´tecte´s. L’e´chantillon est complet a` 50% a` Ks = 22.5 pour les sources
ponctuelles.
– La comple´tude pour les sources e´tendues a e´te´ estime´e d’une fac¸on similaire. Nous
avons ge´ne´re´ 1000 galaxies synthe´tiques de diffe´rents types morphologiques et avec
des parame`tres distribue´s uniforme´ment (c.f § 4.3.1 pour plus de de´tails). On en
de´duit e´galement que l’e´chantillon est complet a` 50% a` Ks = 21.5 (Fig. 4.6).
4.2.4 Comptages
La connaissance pre´cise de la comple´tude permet de re´aliser des comptages de ga-
laxies en fonction de la magnitude apparente. Les comptages constituent un test
classique des mode`les d’e´volution de l’Univers. ll est cependant bien connu que
ceux-ci repre´sentent une information inte´gre´e des galaxies soumise souvent a` de
fortes de´ge´ne´resences. Nous avons ne´anmoins voulu e´tablir les comptages dans notre
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e´chantillon afin de les comparer a` d’autres observations profondes dans la bande Ks.
Afin de pouvoir re´aliser une comparaison directe avec les mode`les, il est ne´cessaire
cependant d’appliquer un certain nombre de corrections aux comptages bruts :
1. Tout d’abord il faut corriger de la comple´tude de l’e´chantillon pour les sources
e´tendues. Cette fonction de comple´tude varie en fonction du type morpholo-
gique, les disques ayant ge´ne´ralement une brillance de surface plus faible que
les bulbes, ils auront tendance a` disparaˆıtre a` des magnitudes plus e´leve´es.
Nous avons ainsi utilise´ la fonction de comple´tude estime´e dans la section 4.2.3
pour obtenir une probabilite´ de de´tection Pdet en fonction de la fraction de
bulbe estime´e par GIM2D (c.f. chapitre 2, Simard et al., 2002, § 4.3.3.2) pour
chaque galaxie. De cette fac¸on, une galaxie ayant une probabilite´ de de´tection
Pdet compte comme 1/Pdet.
2. Dans un deuxie`me temps, les comptages peuvent contenir des fausses de´tec-
tions qui peuvent devenir importantes pour les magnitudes plus faibles ou` le
bruit devient plus important. Ces fausses de´tections ont e´te´ supprime´es de
l’e´chantillon en utilisant le plan MAG AUTO/MU MAX comme explique´
dans le paragraphe 4.2.2. Les e´toiles sont e´galement enleve´es de l’e´chantillon
a` ce stade.
3. Finalement, les erreurs dans la photome´trie peuvent induire des fluctuations
dans les comptages a` cause de galaxies qui passeraient dans d’autres intervalles
de magnitude. Afin d’estimer les erreurs dues a` cet effet nous avons ge´ne´re´ une
matrice de probabilite´s Pij qui donne la probabilite´ pour qu’une galaxie de
magnitudemi soit de´tecte´e avec une magnitude mj . Nous avons employe´ pour
cela les simulations de galaxies utilise´es pour estimer la comple´tude. En effet
pour chaque galaxie simule´e avec une magnitude donne´e, nous avons obtenu
sa magnitude mesure´e par SExtractor. Les comptages ont e´te´ corrige´s par la
suite a` partir de ces probabilite´s.
La figure 4.7 pre´sente les comptages jusqu’a` la magnitude Ks = 22. Au dela` de
cette magnitude, le facteur de correction que l’on doit appliquer aux galaxies de´-
tecte´es est tellement important que l’incertitude sur le nombre devient trop e´le-
ve´e. Nous avons re´alise´ par la suite un ajustement par une loi de puissance ainsi
qu’une comparaison avec d’autres comptages en bande K de la litte´rature (Cresci
et al., 2006; Minowa et al., 2005; Baker et al., 2003; McCracken et al., 2000; Ber-
shady et al., 1998; McLeod et al., 1995). Le meilleur ajustement est une pente de
dlog(N)/dm = 0.42±0.05 qui est globalement en bon accord avec les valeurs mesu-
re´es par d’autres auteurs. Cette valeur est cependant significativement plus grande
que celle obtenue dans le releve´ SWAN (Cresci et al., 2006), qui a e´te´ re´alise´ e´ga-
lement avec de l’optique adaptative. En effet, ces auteurs trouvent une valeur de
dlog(N)/dm = 0.26±0.01 dans l’intervalle 16 < Ks < 22. Cependant, leur se´lection
de champs pre´sente un exce`s de galaxies brillantes, ce qui pourrait eˆtre a` l’origine
des diffe´rences.
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Fig. 4.7 – Comptages de galaxies compare´s a` d’autres releve´s. La ligne droite
repre´sente le meilleur ajustement par une loi de puissance entre les magnitudes
17 < Ks < 22 avec une pente de dlog(N)/dm = 0.42 ± 0.05. Les barres d’erreur
sont des erreurs poissonniennes.
4.2.5 Redshifts photome´triques
Les comptages de galaxies apportent des informations inte´ressantes concernant
la formation et l’e´volution de celles-ci. Il existe cependant de fortes de´ge´ne´res-
cences lorsque on essaye d’extraire des informations e´volutives. Ces de´ge´ne´rescences
peuvent eˆtre brise´es en introduisant l’information apporte´e par les redshifts photo-
me´triques qui permettent en effet d’isoler les populations a` des e´poques diffe´rentes.
C’est une des raisons pour laquelle les champs observe´s ont e´te´ choisis dans le champ
COSMOS ou` des donne´es multi-longueur d’onde sont disponibles.
L’estimation de redshifts photome´triques a e´te´ re´alise´e a` l’aide des donne´es multi-
longueur d’onde disponibles dans le releve´ COSMOS (c.f. chapitres 1 et 10) en
employant le code Le Phare (Ilbert et al., 2006). Pour plus de de´tails sur la tech-
nique d’estimation de redshifts photome´triques le lecteur peut consulter l’annexe A.
La figure 4.8 montre l’histogramme de redshifts photome´triques des 79 galaxies ana-
lyse´es. Le pic de la distribution est autour de z ∼ 0.8.
4.2.6 Magnitudes absolues au repos
Nous avons e´galement estime´ les magnitudes absolues des galaxies de l’e´chantillon
dans la bande Ks au repos. Par de´finition, la magnitude absolue d’un objet est la
luminosite´ qu’il aurait s’il e´tait situe´ a` 10pc. Il est donc ne´cessaire de connaˆıtre la
distance de l’objet et appliquer un facteur de correction pour l’estimer. Lorsqu’il
s’agit de distances cosmologiques, on parle de distance lumineuse et elle est calcule´e
a` l’aide du redshift en supposant un mode`le cosmologique donne´. A cela il faut
ajouter un facteur de k-correction duˆ e´galement au fait que les objets sont situe´s
a` diffe´rents redshifts. En effet, comme on l’a vu au chapitre 2, le flux rec¸u dans
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Fig. 4.8 – Redshifts photome´triques estime´s avec Le Phare (Ilbert et al., 2006)
pour l’ensemble des 60 objets de´tecte´s sur les champs COSMOS. Le redshift moyen
est autour de z ∼ 0.8. Les barres d’erreurs sont poissoniennes.
un filtre donne´ de´pend du redshift. Il est donc ne´cessaire de ramener tous les flux
rec¸us a` une bande de re´fe´rence appele´e bande au repos. Ainsi, la relation entre la
magnitude apparente et la magnitude absolue est :
m =M +DM(z) +K(z) (4.1)
ou` m est la magnitude apparente, DM(z) est le module de distance et K(z) le fac-
teur de k-correction. Le calcul de ce dernier fait ne´cessairement intervenir un mode`le
du spectre de la galaxie pour estimer le flux rec¸u lorsque le spectre est de´cale´ vers
le rouge.
Etant donne´ que le redshift est relativement bien connu (pour 60 objets) graˆce a`
l’estimation du code Le Phare (c.f. § 4.2.5) nous avons employe´ le code HyperZ (Bol-
zonella et al., 2000) pour estimer les magnitudes absolues. Ce code permet e´galement
d’estimer le redshift photome´trique par ajustement de spectres (c.f. annexe A). Nous
avons cependant ici fixe´ le redshift a` la valeur estime´ par Le Phare et obtenu la ma-
gnitude absolue par ajustement d’un spectre de galaxie the´orique. Nous avons pour
cela employe´ cinq bandes photome´triques (u,g,r,i et z) en plus de la bande Ks issues
du releve´ CFHTLS. La figure 4.9 montre les magnitudes calcule´es en fonction du
redshift. Cette repre´sentation permet d’estimer la comple´tude de l’e´chantillon en
fonction de z. On constate en effet que l’on de´tecte des objets plus brillants que
Ks(AB) ∼ −20 jusqu’a` z ∼ 1.2.
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Fig. 4.9 – Magnitudes absolues dans la bande Ks au repos en fonction du redshift
photome´trique. Le redshift est estime´ avec le code Le Phare et les magnitudes
absolues avec HyperZ. L’e´chantillon est complet jusqu’a` Ks(AB) ∼ −20 a` z ∼ 1.2.
4.3 Morphologies automatiques
Les 79 galaxies de´tecte´es dans l’ensemble des 7 champs ont e´te´ classe´es par type
morphologique a` l’aide des deux techniques automatiques pre´sente´es dans le cha-
pitre 2. La premie`re, parame´trique, est base´e sur l’ajustement d’un mode`le a` la
galaxie. Nous avons employe´ en particulier le logiciel GIM2D3. (Marleau & Simard,
1998; Simard et al., 2002). La deuxie`me, non-parame´trique, consiste a` mesurer des
grandeurs qui gardent une corre´lation avec la morphologie : les parame`tres concen-
tration et asyme´trie tels que de´finis par Abraham et al. (1994, 1996). Pour plus
de de´tails consulter le chapitre 2. Nous avons de´cide´ de re´aliser des classifications
automatiques car celles-ci posse`dent l’avantage d’eˆtre objectives et reproductibles,
permettant ainsi une estimation pre´cise des erreurs, qui est un des objectifs de cette
e´tude.
4.3.1 Conside´rations pre´liminaires
Avant de de´crire les re´sultats des classifications proprement dits, je de´cris les carac-
te´ristiques principales des simulations qui ont e´te´ re´alise´es dans le but d’e´talonner
les classifications et d’estimer proprement les erreurs.
3http ://www.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/STAFF/lsd/gim2d/
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Nous avons donc conside´re´ que le profil photome´trique d’une galaxie est forme´ es-
sentiellement de deux composantes : un bulbe de´crit par un profil de De Vaucouleurs
(de Vaucouleurs, 1959) et un disque ayant un profil exponentiel (Freeman, 1970)
(c.f. chapitres 1 et 2). De cette fac¸on, le type morphologique de la galaxie simule´e
est essentiellement de´termine´ par le rapport entre le flux contenu dans le bulbe (B)
et le flux total (T). Ainsi, une galaxie est domine´e par un bulbe (bulge domina-
ted) lorsque B/T > 0.5 et domine´e par un disque (disk dominated) si B/T < 0.5.
Les tailles caracte´ristiques du bulbe et du disque sont de´termine´es par les rayons
caracte´ristiques re et rd respectivement. Je rappelle l’expression employe´e :
Σ(r) =
B
T
.exp[−7.6697. r
re
] + (1− B
T
).exp[− r
rd
] (4.2)
Nous avons donc ge´ne´re´ des galaxies ayant des parame`tres distribue´s uniforme´ment
dans l’espace de parame`tres suivant : 0 < B/T < 1, 0” < rd < 0.7
”, 0” < re <
0.7”, 0◦ < i < 70◦, et 0 < e < 0.7. L’objectif principal de ces simulations est de
caracte´riser les erreurs de classification. Elles n’ont donc pas de caracte`re physique,
d’ou` la distribution uniforme des parame`tres. Pour la meˆme raison on ne tient pas
en compte des effets lie´s au redshift de la galaxie.
Afin de reproduire correctement les effets instrumentaux, les images sont convolue´es
par la FEP reconstruite des observations (c.f. § 4.3.3.2) et plonge´es dans un vrai
fond. On obtient ainsi un e´chantillon de galaxies simule´es analytiquement qui sera
utilise´ tout le long du processus de classification.
4.3.2 De´tection des galaxies irre´gulie`res
4.3.2.1 Principe
Tout d’abord, nous avons se´pare´ les galaxies en deux grandes classes : irre´gulie`res et
re´gulie`res. Pour cela nous avons adopte´ une approche non-parame´trique en utilisant
les parame`tres concentration et asyme´trie de la fac¸on suivante : nous avons simule´
un e´chantillon de galaxies synthe´tiques avec des magnitudes 17 < Ks < 23 et trace´
les parame`tres de concentration et d’asyme´trie (Fig. 4.10). Ces galaxies synthe´tiques
sont par de´finition syme´triques et donc re´gulie`res. Nous avons donc raisonne´ par
extrapolation afin d’e´tablir la zone correspondant aux galaxies irre´gulie`res :
– D’une part, les galaxies irre´gulie`res doivent en principe avoir un profil photome´-
trique plus plat (donc eˆtre moins concentre´es) et doivent eˆtre plus asyme´triques.
– D’autre part, la zone irre´gulie`re doit eˆtre de´peuple´e de galaxies simule´es puisque
ces galaxies sont par de´finition re´gulie`res.
La « zone irre´gulie`re » est donc de´finie comme la zone « en haut a` gauche » du plan
C–A ou` on ne trouve pas ou peu de galaxies simule´es.
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Fig. 4.10 – Se´paration des galaxies re´gulie`res des galaxies irre´gulie`res. (a) Simula-
tions. (b) Galaxies re´elles.
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4.3.2.2 Remarques sur le calcul de C et A
Dans la section pre´ce´dente nous avons employe´ les parame`tres concentration et
asyme´trie. L’expression exacte de ces parame`tres ainsi qu’une revue de´taille´e des
me´thodes parame´triques ont e´te´ pre´sente´es dans le chapitre 2. La concentration est
calcule´e a` l’aide de l’expression 2.2 comme le rapport entre les flux contenus dans les
rayons normalise´s 0.3 et 1 dans une aire ispohotale contenant les pixels 3σ au dessus
du niveau du ciel. Le centre de rotation est la position du maximum de l’image
filtre´e par un filtre gaussien de σ = 1. La brillance de surface limite varie entre
µ = 18.76− 20.39 mag.arcsec−2 a` cause des variations du temps d’exposition entre
les champs et de la variation intrinse`que du fond de ciel qui est importante pour des
observations infrarouges au sol. La valeur de concentration calcule´e est tre`s sensible
a` l’estimation du fond puisqu’une erreur sur cette valeur implique une variation
dans les isophotes limites et donc une fraction du flux de la galaxie peut eˆtre perdue.
Afin d’estimer l’erreur introduite dans le calcul de C a` cause de ces variations, nous
avons calcule´ les variations sur la valeur estime´e pour des variations de la brillance
de surface de ∆µ = 1. La variation moyenne sur C e´tant petite (∆C ∼ 0.06) nous
avons de´cide´ de ne pas appliquer de corrections particulie`res. L’asyme´trie de la
galaxie est calcule´e en prenant la valeur absolue de la diffe´rence entre l’image de
la galaxie et l’image tourne´e de 180◦ tout en appliquant une correction pour le
bruit (Eq. 2.4). Le calcul de l’asyme´trie est, malgre´ tout, affecte´ par le bruit de
l’image ce qui fait que des galaxies faibles peuvent pre´senter une asyme´trie e´leve´e
meˆme apre`s correction. Afin de quantifier cet effet nous avons trace´ l’asyme´trie en
fonction de la magnitude pour un ensemble de 1000 galaxies simule´es (Fig. 4.11).
On observe que la valeur calcule´e ne commence a` eˆtre affecte´e par le bruit que pour
des magnitudes plus faibles que 22.2 qui est au dessus de la limite de comple´tude
de l’e´chantillon e´tudie´.
Fig. 4.11 – Asyme´trie en fonction de la magnitude pour 1000 galaxies simule´es.
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4.3.2.3 Re´sultats
On compte 10 galaxies re´elles dans la zone de´finie comme irre´gulie`re, c’est-a`-dire,
∼ 12% de l’e´chantillon. L’erreur sur cette valeur peut eˆtre estime´e en regardant le
nombre d’objets simule´s qui se situent dans cette zone irre´gulie`re. On trouve en
effet 27 sur 1000 galaxies simule´es ce qui nous permet de conclure que 12% ± 2.7
des galaxies correspond a` des galaxies irre´gulie`res.
4.3.3 Analyse des galaxies re´gulie`res
4.3.3.1 Morphologies non-parame´triques
Etalonnage Comme pour le cas des galaxies irre´gulie`res, il est indispensable
d’e´talonner le plan C/A avant de proce´der a` la classification non-parame´trique.
Il s’agit donc ici de trouver la frontie`re optimale entre les galaxies a` bulbe dominant
et celles domine´es par un disque. L’avantage est que nous conside´rons maintenant
des galaxies en principe syme´triques et qui peuvent donc eˆtre simule´es plus facile-
ment. Nous avons donc mode´lise´ des galaxies avec des rapports B/T allant de 0 a` 1
pour lesquelles la morphologie est donc connue et avons repre´sente´ les parame`tres de
concentration et asyme´trie dans le plan (Fig. 4.12). Nous avons par la suite trace´ la
frontie`re line´aire se´parant les deux populations de galaxies. L’approche adopte´e ici
diffe`re le´ge`rement de celle employe´e dans la litte´rature ou` le trace´ de la frontie`re est
ge´ne´ralement re´alise´ a` la main ce qui comporte une certaine part d’arbitraire et de
subjectif. Elle a e´te´ trace´e en effet de manie`re automatique a` l’aide d’un type parti-
culier de «machines » d’apprentissage appele´ machines a` vecteurs support (SVM)4.
Ce type de machine cherche la frontie`re optimale entre deux ou plusieurs familles
de points. Le lecteur pourra trouver une description de´taille´e du mode de fonction-
nement de celles-ci dans la deuxie`me partie de cette the`se ou` une nouvelle me´thode
de classification non-parame´trique base´e sur les SVM est pre´sente´e. Pour une com-
pre´hension correcte de ce chapitre il suffit cependant de retenir que l’algorithme
retrouve la frontie`re optimale (line´aire ou non) entre les populations en se basant
essentiellement sur des crite`res de distance. Pour cette application en particulier
nous avons force´ une frontie`re line´aire dans le but de pouvoir comparer plus facile-
ment avec les travaux pre´ce´dents. Cette approche a e´te´ choisie, par rapport a` une
approche classique car elle permet de re´duire le nombre d’interventions subjectives ;
le trace´ manuel peut en effet varier d’une personne a` l’autre alors que cette approche
est comple`tement reproductible.
Quantification des erreurs La me´thode employe´e permet e´galement de quan-
tifier les erreurs d’une manie`re pre´cise et objective. Une fois la frontie`re trace´e un
4SVM est la notation souvent employe´e pour ce type de machines, de l’anglais Support Vector
Machines
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Fig. 4.12 – Etalonnage du plan C/A. (a) Simulations, carre´s vides : objets avec
B/T < 0.2, carre´s remplis : objets avec B/T > 0.8. (b) Objets re´els. La frontie`re
entre les galaxies a` bulbe dominant et celles a` disque dominant a e´te´ trace´e a` l’aide
des SVM.
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deuxie`me e´chantillon de 500 galaxies simule´es pour lesquelles la morphologie est
donc connue a e´te´ simule´ et classe´e avec la frontie`re obtenue graˆce aux premie`res
simulations. Nous avons ensuite compare´ les morphologies simule´es et les morpho-
logies estime´es. Le tableau 4.2 illustre les re´sultats par intervalles de magnitude. On
atteint 70% d’identifications correctes jusqu’a` une magnitude Ks = 21.
Magnitude Pourcentage de classifications correctes
Ks < 19 80%
Ks < 20 73%
Ks < 21 70%
Ks < 22 66%
Tab. 4.2 – Quantification des erreurs de la classification C-A.
4.3.3.2 Morphologies parame´triques
L’estimation parame´trique des morphologies a e´te´ re´alise´e avec le logiciel GIM2D.
Le principe de fonctionnement a e´te´ pre´sente´ au chapitre 2. Il est base´ sur l’ajuste-
ment d’un mode`le a` la galaxie apre`s convolution par la FEP des observations. Une
description de´taille´e du logiciel est pre´sente´e en particulier dans Marleau & Simard
(1998); Simard et al. (2002)
Reconstruction de la FEP Une utilisation propre de GIM2D requiert une
bonne estimation de la FEP non bruite´e et bien e´chantillonne´e. Il existe des tech-
niques classiques pour reconstruire une FEP a` partir d’e´toiles du champ (Tiny Tim,
DAOPHOT). Cependant celles-ci ne peuvent pas eˆtre utilise´es dans notre cas pour
deux raisons principalement. Tout d’abord, la forme de la FEP d’optique adaptative
est tre`s spe´cifique. En effet, e´tant donne´ que le syste`me ne re´alise qu’une correction
partielle des effets de la turbulence atmosphe´rique, la FEP est ge´ne´ralement forme´e
par un noyau de largeur fixe´e par la diffraction superpose´ sur un halo limite´ par
le seeing (c.f. chapitre 3). Deuxie`mement, dans notre cas particulier, elle est sous-
echantillone´e d’un facteur 2 (0.054” par pixel alors que 0.02” sont ne´cessaires pour
respecter les crite`res de Nyquist).
Nous avons ainsi de´veloppe´ un algorithme simple qui permet d’obtenir une approxi-
mation de premier ordre de la FEP en utilisant des e´toiles du champ. Pour cela
nous ge´ne´rons d’abord un mode`le de FEP constitue´ d’un noyau a` la diffraction et
d’un halo gaussien :
FEPart(x, y) = k
[
SR×A(x, y) + (1− SR)× exp
(
−x
2 + y2
σ2
)]
SR repre´sente le rapport de Strehl, A(x, y) la fonction d’Airy bi-dimensionnelle,
σ la dispersion de la gaussienne qui est corre´le´e avec le seeing et k un facteur de
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Fig. 4.13 – Exemple d’ajustement dans l’espace de Fourier. Carre´s : Observations,
ligne continue : ajustement, ligne discontinue : FTO d’observations limite´es par
le seeing, ligne en pointille´s : FTO d’observations limite´es par la diffraction. Les
observations d’optique adaptative se situent donc entre les deux.
normalisation. On construit donc cette FEP avec un e´chantillonnage de Shannon
(0.02”/pixel), elle est ensuite ree´chantillonne´e a` la taille de pixel des observations
puis finalement on re´alise une transformation de Fourier afin d’obtenir la fonction
de transfert optique (FTO). D’un autre coˆte´, pour chaque e´toile de´tecte´e dans un
champ donne´ on re´alise e´galement une transformation de Fourier. Finalement, on
fait un ajustement a` trois parame`tres libres (SR, σ, k) entre le mode`le et les e´toiles
dans l’espace de Fourier. Les parame`tres correspondant au meilleur ajustement sont
ensuite utilise´s pour obtenir une estimation de la FEP avec un e´chantillonnage a`
Shannon. Travailler dans l’espace de Fourier permet d’e´liminer deux parame`tres
d’ajustement qui interviennent dans l’espace direct : l’estimation du niveau de fond
ainsi que les coordonne´es du centre de la FEP. Ces parame`tres sont en effet particu-
lie`rement difficiles a` estimer dans notre cas e´tant donne´ que la FWHM vaut moins
de 2 pixels. La figure 4.13 montre le re´sultat de l’ajustement pour une e´toile dans
l’espace de Fourier. On peut observer que cette description simple a` 3 parame`tres
suffit pour re´cupe´rer la forme ge´ne´rale de la FEP. Pour quelques e´toiles cependant,
la proce´dure d’ajustement n’arrivait pas a` converger correctement : nous avons donc
introduit pour ces cas, un deuxie`me halo gaussien.
Analyse des erreurs Nous avons fait tourner GIM2D sur l’ensemble de 79 objets
de´tecte´s avec des magnitudes comprises entre Ks = 17 et Ks = 22 en utilisant la
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FEP reconstruite avec la me´thode expose´e pre´ce´demment. L’ajustement a converge´
pour toutes les galaxies. Une inspection visuelle montre un bon accord entre les
mode`les et les galaxies re´elles ainsi que des re´sidus raisonnables (Tab. 4.3). Pour
les objets les plus faibles cependant, il devient beaucoup plus difficile d’estimer la
qualite´ de l’ajustement. En effet, les re´sidus peuvent eˆtre tre`s bons meˆme en pre´sence
de fortes de´ge´ne´rescences qui peuvent produire un mode`le faux. Nous avons donc
de´cide´ de re´aliser une estimation syste´matique et objective des erreurs. Nous avons
pour cela effectue´ des simulations de 1000 galaxies synthe´tiques (c.f. § 4.3.1) avec
des parame`tres galactiques connus et plonge´ ces galaxies dans un fond re´el afin de
reproduire au mieux les bruits de fond et de de´tection. Nous avons par la suite fait
tourner GIM2D sur ces galaxies simule´es et examine´ les erreurs sur les parame`tres
re´cupe´re´s en fonction des parame`tres simule´s. Etant donne´ que la meˆme FEP est
employe´e pour produire les simulations, les erreurs calcule´es ne contiennent pas des
erreurs e´ventuelles dues a` une mauvaise estimation de celle-ci.
Original Mode`le Re´sidu
Tab. 4.3 – Exemple de re´sultats d’ajustement avec GIM2D. Gauche : images ori-
ginales, Milieu : mode`les GIM2D, Droite : Re´sidus. La taille des images est de
1.7
′ × 1.7′ .
Nous avons adopte´, pour la repre´sentation des erreurs, la me´thode de Simard et al.
(2002) qui consiste a` repre´senter des plans 2-D donnant les biais et les dispersions
pour un parame`tre donne´ en fonction de deux autres parame`tres. En effet, e´tant
donne´ que l’ajustement se re´alise dans un espace complexe de 11 dimensions il est
impossible d’avoir une repre´sentation des erreurs en fonction de tous les parame`tres
simultane´ment. Ces plans 2-D ne donnent par conse´quent qu’une vision partielle de
l’espace de parame`tres. Puisque l’information principale que l’on souhaite re´cupe´rer
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est le type morphologique, nous avons centre´ nos analyses sur le parame`tre donnant
la fraction de bulbe (B/T) en fonction de deux parame`tres fondamentaux de la
galaxie : la luminosite´ et la taille. La luminosite´ est repre´sente´e par la magnitude
apparente et la taille par le rayon contenant la moitie´ du flux de la galaxie (rhl). Pour
chaque intervalle de « magnitude–rhl » on calcule donc la diffe´rence moyenne entre
la fraction de bulbe simule´e et celle re´cupe´re´e : ∆B/T =
P
(B/T i−B/T r)
N qui donne
le biais et la racine carre´e de la variance de la diffe´rence qui donne la dispersion :
σ∆B/T =
√P
(∆B/T−∆B/T )2
N−1 . Le tableau 4.4 montre les re´sultats obtenus.
Le constat principal, apre`s une premie`re inspection des valeurs obtenues, est que
pour des magnitudes plus brillantes que Ks ∼ 19 (AB ∼ 21), la fraction de bulbe
est re´cupe´re´e avec un bais presque nul (∼ 0.02) et une dispersion de l’ordre de
20%. Cela est vrai meˆme pour les objets plus petits (−1 < log(rhl) < −0.75) et est
comparable aux re´sultats obtenus pour les objets les plus brillants avec le te´lescope
spatial (Simard et al., 2002).
Pour les objets plus faibles, nous constatons deux effets principalement :
– Un accroissement progressif du biais syste´matique qui passe a` un niveau de l’ordre
de 20% spe´cialement pour les sources plus e´tendues (log(rhl) > −0.75). Ceci est
un effet bien connu de GIM2D (Simard et al., 2002). Les ailes d’un profil classique
de de Vaucouleurs se trouvent noye´es dans le bruit ce qui provoque une sous esti-
mation syste´matique de la fraction de bulbe re´cupe´re´e. A ceci peuvent s’ajouter
e´galement des erreurs dans l’estimation du fond de ciel qui font e´galement qu’une
partie du flux soit perdue.
– Deuxie`mement, une le´ge`re augmentation de la dispersion qui atteint une valeur
de 30%. Ceci est simplement une conse´quence d’une accentuation de la de´ge´ne´-
rescence lorsque le rapport S/B diminue.
Comparaison avec des donne´es sol Afin de de´finir plus pre´cise´ment les perfor-
mances de l’optique adaptative pour l’analyse morphologique de galaxies lointaines,
nous comparons nos observations avec des donne´es sol non corrige´es.
Nous avons donc compare´ nos images avec des donne´es en bande i limite´es para le
seeing appartenant au CFHTLS (Canada France Hawa¨ı Telescope Legacy Survey,
c.f. chapitre 1). Un des champs profonds de ce releve´ couvre en effet une partie l’aire
observe´e par COSMOS. Nous avons utilise´ ici le « release » T0003 de mars 2006.
L’image i compte 20h d’inte´gration et la re´solution moyenne est de 0.7”.
Nous avons donc se´lectionne´ une galaxie classe´e disque par les deux me´thodes de
classification avec une magnitude KAB = 20.5 et i = 21.3, afin d’eˆtre le plus suˆr
possible de son type morphologique et regarde´ cette meˆme galaxie sur les donne´es
CFHTLS. Le profil radial moyen est obtenu sur une surface isophotale contenant
tous les pixels ayant un signal 3σ au dessus du bruit. Ce seuil correspond a` une
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−1 < log(rhl) < −0.75 −0.75 < log(rhl) < −0.5
Magnitude ∆B/T σ∆B/T N ∆B/T σ∆B/T N
[17− 17.5] –0.110 0.247 (19) –0.034 0.140 (22)
[17.5− 18] 0.165 0.088 (4) 0.037 0.277 (18)
[18− 18.5] –0.002 0.141 (19) 0.020 0.262 (58)
[18.5− 19] –0.114 0.324 (14) 0.021 0.309 (71)
[19− 19.5] –0.064 0.221 (20) 0.212 0.266 (90)
[19.5− 20] 0.100 0.259 (24) 0.270 0.298 (110)
[20− 20.5] 0.105 0.430 (36) 0.163 0.332 (107)
[20.5− 21] 0.050 0.476 (56) 0.148 0.351 (81)
−0.5 < log(rhl) < −0.25 −0.25 < log(rhl) < 0
Magnitude ∆B/T σ∆B/T N ∆B/T σ∆B/T N
[17− 17.5] –0.002 0.056 (4) –0.030 0.060 (8)
[17.5− 18] 0.027 0.157 (23) 0.010 0.110 (11)
[18− 18.5] 0.162 0.174 (72) 0.226 0.155 (28)
[18.5− 19] 0.213 0.196 (83) 0.170 0.159 (30)
[19− 19.5] 0.192 0.252 (51) 0.145 0.027 (3)
[19.5− 20] 0.181 0.258 (34) 0.140 0.100 (6)
[20− 20.5] 0.113 0.281 (13) N/A N/A (0)
[20.5− 21] 0.194 0.054 (3) N/A N/A (0)
Tab. 4.4 – Analyse des erreurs dans l’estimation du rapport B/T en fonction de la
magnitude et la taille des galaxies. La taille de la galaxie est repre´sente´e par le rayon
contenant la moitie´ du flux (rhl). Les objets petits et brillants se trouvent en haut
a` gauche et les faibles et grands en bas a` droite. ∆B/T c’est la diffe´rence moyenne
entre la valeur de B/T simule´e et la la valeur re´cupe´re´e et σ∆B/T repre´sente la
dispersion moyenne
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brillance de surface limite de µ = 20 mag.arcsec−2 pour les images NACO et de
µ = 25 mag.arcsec−2 pour les images MegaCam. Le niveau du fond de ciel est
estime´ avec SExtractor.
Nous avons re´alise´ par la suite un ajustement par un profil de type de Vaucouleurs
et de type exponentiel (apre`s convolution par la FEP) afin d’estimer les capacite´s
des deux types d’observations pour distinguer les diffe´rents profils. La figure 4.14
montre les re´sultats des ajustements. Nous constatons que pour les observations
non corrige´es il est plus difficile de faire la diffe´rence entre les deux types de profils
pour des distances proches du centre de la galaxie (∼ 0.2”) : le gain apporte´ par la
correction d’optique adaptative est donc clair.
Fig. 4.14 – Comparaison du profil radial d’une galaxie spirale observe´e depuis le sol ;
ajustement d’un profil de Vaucouleurs et d’un profil exponentiel. Gauche : NACO,
droite : MegaCam. La galaxie analyse´e est situe´e a` ∼ 20” de l’e´toile guide.
Remarques sur les variations de la FEP Le mode`le de FEP employe´ pre´ce´-
demment permet d’obtenir une estimation simple de la re´ponse impulsionnelle. Il
ne tient pas en compte cependant d’importants effets lie´s a` l’utilisation de l’optique
adaptative. Comme il a e´te´ explique´ dans le chapitre pre´ce´dent, la correction appor-
te´e par cette technique n’est pas uniforme dans le champ, en particulier la qualite´
de´croˆıt lorsque la distance a` l’e´toile de re´fe´rence augmente. On assiste en effet a` un
e´largissement de la largeur a` mi-hauteur de la re´ponse impulsionnelle accompagne´e
d’une e´longation en direction de la source d’asservissement de la boucle. Une ana-
lyse plus rigoureuse de la FEP devrait donc tenir compte de ces variations : dans
le cas ide´al on devrait estimer une FEP diffe´rente pour chaque galaxie du champ
en fonction de la distance de cette dernie`re a` l’e´toile guide et de sa position par
rapport a` celle-ci.
Cresci et al. (2005); Cresci et al. (2006) ont propose´ une approche qui consiste a`
parame´triser les variations de la FEP dans le champ a` l’aide de deux parame`tres :
l’e´longation en direction de l’e´toile guide et la largeur a` mi-hauteur. L’ide´e est de
chercher une loi permettant de retrouver la forme de la FEP en fonction de la dis-
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tance a` l’e´toile de re´fe´rence et de la position de la galaxie dans le champ. Pour cela,
il est ne´cessaire de disposer d’un e´chantillon d’e´talonnage, c’est-a`-dire des e´toiles
situe´es a` des positions diffe´rentes pour estimer les variations. Il peut s’agir par
exemple d’un amas d’e´toiles observe´ dans les meˆmes conditions que le champ pro-
fond de galaxies.
Malheureusement nous ne disposons pas d’un e´chantillon de ce type. La parame´-
trisation de la FEP devient donc particulie`rement difficile dans notre cas car tre`s
peu d’e´toiles suffisamment brillantes pour permettre un e´talonnage sont disponibles
dans les champs observe´s. En effet nous disposons au maximum de trois e´toiles en
plus de l’e´toile de re´fe´rence dans certains champs mais dans d’autres aucune e´toile
n’est disponible. En notre faveur nous avons le fait que le temps d’exposition est
important (∼ 3h), par conse´quent la qualite´ de la correction, comme on a pu le voir,
n’est pas maximale meˆme a` proximite´ de l’e´toile guide. Les variations de la FEP
devraient donc eˆtre moins importantes que pour des poses plus courtes ou` la cor-
rection est de tre`s haute qualite´ au centre et la de´gradation est donc plus marque´e.
Nous avons malgre´ cela re´fle´chi a` des solutions pour pallier le proble`me de la va-
riation. En particulier nous avons envisage´ la possibilite´ d’estimer la FEP en meˆme
temps que les parame`tres galactiques. Autrement dit, rajouter des parame`tres libres
appartenant a` la FEP dans le processus d’ajustement ; de cette manie`re non seule-
ment on cre´e un mode`le de galaxie mais aussi un mode`le de FEP. Le proble`me
majeur de cette approche est que l’espace de parame`tres est rendu encore plus
complexe : en plus des 11 parame`tres de´crivant la galaxie il y aurait au moins 2
parame`tres pour de´crire la FEP. La question qui vient a` l’esprit est donc : le gain
apporte´ par une meilleure estimation de la FEP est-il suffisamment important pour
compenser l’e´ventuelle de´ge´ne´rescence introduite par l’augmentation du nombre de
parame`tres ?
Avant donc de se lancer dans le processus de codage de cette nouvelle proce´dure
nous avons voulu estimer au premie`re ordre le gain apporte´. Nous avons pour cela
choisi un champ dans lequel on dispose d’un e´toile brillante un peu e´loigne´e du
centre et nous avons construit un mode`le de FEP sur le meˆme principe que celui
expose´ dans le paragraphe 4.3.3.2 mais en rajoutant deux nouveaux parame`tres au
mode`le pour prendre en compte l’e´ventuelle asyme´trie de la FEP. Ainsi, du mode`le
a` deux parame`tres pre´sente´ pre´ce´demment (rapport de Strehl, seeing) on passe a`
un mode`le a` quatre parame`tres :
– Le rapport de Strehl
– Le seeing ou largeur du halo gaussien dans la direction de l’axe x
– Le seeing ou largeur du halo gaussien dans la direction de l’axe y
– Un angle de rotation permettant d’orienter la FEP estime´e
Nous avons donc re´alise´ un ajustement avec ce mode`le asyme´trique sur une e´toile
du champ STAR1. La figure 4.15 illustre le re´sultat. On constate que la valeur du
rapport de Strehl estime´e est cohe´rente avec celle obtenue avec le mode`le syme´trique
et que l’on obtient comme espe´re´ un le´ger allongement en direction de l’e´toile de
re´fe´rence.
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Fig. 4.15 – Re´sultat de l’ajustement d’un mode`le asyme´trique de FEP a` une e´toile
re´elle.
Il est maintenant question de de´terminer si ce changement de FEP implique une
forte diffe´rence dans l’estimation des parame`tres galactiques. Nous avons donc exe´-
cute´ GIM2D une deuxie`me fois sur l’ensemble des galaxies de ce champ avec cette
FEP asyme´trique et compare´ les parame`tres estime´s avec ceux obtenus en employant
le mode`le syme´trique. Les re´sultats sont illustre´s dans la figure 4.16.
Nous constatons que les parame`tres obtenus avec les deux FEP sont de fac¸on ge´ne´-
rale en bon accord, en particulier pour le parame`tre B/T qui est celui pre´sentant
le plus fort inte´reˆt pour notre e´tude. Il existe cependant 5 objets pour lesquels
la diffe´rence estime´e est plus importante. Une inspection visuelle des ces galaxies
montre qu’il s’agit d’objets faibles, se situant donc dans la zone de moins bon fonc-
tionnement de GIM2D d’apre`s les simulations. Les objets brillants pre´sentent une
cohe´rence dans les parame`tres estime´s malgre´ la modification de la FEP.
Au vu des ces re´sultats nous avons de´cide´ pour cette e´tude de ne pas continuer dans
l’e´laboration d’un nouveau logiciel d’ajustement qui estimerait la FEP en meˆme
temps que les parame`tres de la galaxie. Pour les observations futures on envisage
cependant d’observer un amas d’e´toiles pour e´talonner proprement les variations.
Ce the`me sera a` nouveau aborde´ dans le chapitre 5 a` travers une discussion sur la
de´convolution.
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Fig. 4.16 – Diffe´rences dans l’estimation de quelques parame`tres galactiques lorsque
un mode`le asyme´trique de FEP est employe´.
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4.4 Re´sultats
Les galaxies ont donc e´te´ classe´es en trois types morphologiques, i.e. galaxies a`
disque dominant, galaxies a` bulbe dominant et galaxies irre´gulie`res.
4.4.1 Statistiques globales
Un des re´sultats principaux est que 12±2.7% des galaxies analyse´es pre´sentent une
morphologie de type irre´gulier (10 sur 79). Pour le reste de l’e´chantillon, l’analyse
parame´trique donne 12 (∼ 26%) galaxies a` bulbe dominant (B/T > 0.5) et 48
(∼ 60%) galaxies a` disque dominant. D’un autre coˆte´, l’analyse non parame´trique
trouve 15 (∼ 19%) galaxies a` bulbe dominant et 54 (∼ 67%) galaxies a` disque
dominant.
Afin de mieux comprendre les diffe´rences entre les deux classifications, nous avons
re´alise´ une comparaison galaxie par galaxie du type morphologique obtenu avec
GIM2D et avec la me´thode concentration et asyme´trie. La figure 4.17 montre ainsi la
probabilite´ pour qu’une galaxie soit classe´e de la meˆme fac¸on par les deux me´thodes :
pour chaque type morphologique de la classification C/A on regarde la fraction de
galaxies de chaque type GIM2D.
Fig. 4.17 – Comparaison des deux me´thodes de classification : probabilite´ qu’une
galaxie soit classe´e pareil par GIM2D et C/A pour diffe´rents intervalles de magni-
tude (c.f texte pour plus de de´tails).
La probabilite´ pour qu’une galaxie disque C/A soit aussi un disque dans la classi-
fication parame´trique est de p = 0.81 par contre elle n’est que de p = 0.30 pour les
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galaxies bulbes. Pour les galaxies irre´gulie`res la probabilite´ est e´videmment e´gale a`
un puisqu’elles sont de´tecte´es avec la meˆme me´thode.
Il peut y avoir plusieurs raisons a` l’origine de ces diffe´rences. Premie`rement il peut
s’agir d’une conse´quence du bas rapport S/B. En effet, comme il a e´te´ dit dans la sec-
tion 4.3.3.2, lorsque celui-ci diminue, GIM2D tend a` sous estimer le flux provenant
du bulbe. Ceci pourrait expliquer qu’une fraction si importante de galaxies identi-
fie´es comme bulbes par la me´thode C/A soit conside´re´es des disques par GIM2D.
Afin de ve´rifier cette hypothe`se, nous avons regarde´ cette meˆme correspondance
pour les galaxies plus brillantes de l’e´chantillon (Ks < 20). La fraction de galaxies
de type bulbe classe´s de meˆme fac¸on par les deux me´thodes augmente alors jusqu’a`
p = 0.7.
Deuxie`mement, les diffe´rences peuvent provenir d’une diffe´rence dans la de´finition
des types entre les deux me´thodes. En particulier, les galaxies avec une fraction B/T
proche de 0.5 peuvent causer des diffe´rences. Si l’on re´pe`te l’analyse en enlevant ces
objets (Fig. 4.17), 80% des bulbes C/A sont aussi classe´s en tant que bulbes par
GIM2D et 95% des disques.
La comparaison entre les deux me´thodes permet en quelque sorte de quantifier
les erreurs dans la classification dans le sens ou` il paraˆıt logique de penser que la
« vraie » valeur doit se trouver quelque part entre les deux estimations. On peut
donc estimer que le «me´lange »morphologique dans notre e´chantillon est : 24%±4%
de galaxies a` bulbe dominant, 64%± 4% de galaxies de type disque, et 12%± 2.7%
de galaxies irre´gulie`res.
Ces re´sultats constituent la premie`re mesure de la contribution de chaque type
morphologique autour de z ∼ 1 a` partir de donne´es dans l’infrarouge proche a`
haute re´solution angulaire.
4.4.2 Evolution morphologique
Un des inte´reˆts de cette e´tude re´side dans le fait que l’on dispose d’une estima-
tion des redshifts photome´triques d’un certain nombre d’objets graˆce aux donne´es
multi-longueur d’onde du releve´ COSMOS. Plus pre´cise´ment 60 galaxies parmi les
79 de´tecte´es ont une estimation du redshift. L’e´chantillon est petit et il est par conse´-
quent difficile de tirer de conclusions de´finitives, nous avons tout de meˆme voulu
re´aliser une premie`re e´tude de l’e´volution morphologique en fonction du redshift.
Etant donne´ le nombre limite´ d’objets, nous avons limite´ l’e´tude a` deux intervalles
de redshift (z < 0.8 et z > 0.8) et avons trace´ les fractions de chaque type morpho-
logique pour chaque intervalle. Nous avons utilise´ ici les re´sultats de la classification
non-parame´trique afin de rester cohe´rents avec les comparaisons qui seront effec-
tue´es dans la section 4.5 avec des donne´es spatiales d’une part et parce qu’elle est
plus robuste jusqu’a` des magnitudes plus faibles. Les re´sultats sont montre´s dans
la figure 4.19.
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disque dominant bulbe dominant irre´gulie`re
z = 0.22 z = 0.76 z = 0.04
z = 0.96 z = 0.98 z = 1.28
z = 1.09 z = 1.37 z = 0.77
Fig. 4.18 – Exemples de classifications. Les tailles de l’images sont de 1.7
′ × 1.7′
Nous avons trace´ de meˆme, les estimations d’apre`s des mesures de fonctions de lu-
minosite´s par type spectral re´alise´es par Bolzonella et al. (2008) dans le cadre du
consortium VVDS. Les auteurs ont en effet e´tabli les fonctions de luminosite´ dans la
bande Ks au repos, jusqu’a` z ∼ 1.5, a` plusieurs intervalles de redshift et pour quatre
types spectraux de´finis par ajustement de spectres. Le premier type correspondant
a` des spectres de galaxies pre´coces, les types deux et trois a` des galaxies spirales
et le quatrie`me type a` des galaxies irre´gulie`res. En inte´grant donc ces fonctions de
luminosite´s il est possible d’obtenir une estimation des densite´s de chaque type en
fonction du redshift comparable a` nos mesures. Les types morphologiques ayant e´te´
estime´s diffe´remment, il est inte´ressant d’analyser si les re´sultats sont compatibles.
Nous avons donc inte´gre´ les fonctions de Schechter en prenant comme limites d’inte´-
gration les limites de comple´tude approximatives estime´es dans le paragraphe 4.2.6
pour chaque intervalle de redshift. Nous avons de meˆme repre´sente´ comme re´fe´rence
un cas de non-e´volution depuis z ∼ 0.2, c’est-a`-dire, nous avons calcule´ les fractions
de chaque type a` partir de la fonction de luminosite´ mesure´e a` z ∼ 0.2.
On constate que les fractions estime´es sont globalement compatibles, ce qui semble-
rait indiquer que l’estimation du type morphologique de manie`re structurelle ou a`
partir d’un spectre donnent des re´sultats cohe´rents. Cependant, nos deux points de
mesure sont compatibles de la meˆme manie`re avec les pre´visions du sce´nario non-
e´volutif. Il est donc difficile de tirer des conclusions sures concernant l’e´volution
des types morphologiques juste a` partir de ces mesures. Notons cependant, que la
fraction petite de galaxies irre´gulie`res a` grand z est obtenue e´galement a` partir de
l’inte´gration des fonctions de luminosite´.
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Fig. 4.19 – Distribution en redshift des trois types morphologiques d’apre`s la classi-
fication non-parame´trique. L’e´chantillon a e´te´ divise´ en deux intervalles de redshifts
(z < 0.8 et z > 0.8). Le redshift repre´sente´ est le redshift me´dian de chaque inter-
valle. Les histogrammes montrent les estimations d’apre`s les fonctions de luminosite´
e´tablies par Bolzonella et al. (2008) : en pointille´s : pas d’e´volution depuis z ∼ 0.2 ;
en trait interrompu : e´volution suivant les mesures de Bolzonella et al. (2008). Noter
que l’e´chelle des redshifts commence a` z = 0.2 car c’est a` partir de ce redshift que
l’on dispose des donne´es sur les fonctions de luminosite´. Consulter le texte pour
plus de de´tails.
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4.5 Quantification des effets de k-correction morpholo-
gique
4.5.1 Comparaison globale
Nous avons e´galement compare´ nos re´sultats avec des donne´es du te´lescope spatial
(HST) en bande i du releve´ COSMOS. Soixante objets parmi les 79 analyse´s ont
une contre partie dans les images HST. Cette comparaison a comme but principal
l’estimation des effets de changement de bande dans la quantification de la mor-
phologie (k-correction morphologique, c.f. chapitre 2). En effet, lorsque l’on observe
une galaxie a` z ∼ 1 en bande Ks, la bande e´quivalente au repos est autour de la
bande z alors que si elle est observe´e en bande I, la bande au repos est centre´e dans
la bande B. Etant donne´ que les deux e´chantillons ont une tre`s haute re´solution
angulaire et que l’on peut connaˆıtre la morphologie pour les deux, ce sont d’excel-
lents candidats pour quantifier la k-correction. Nous avons donc classe´ ces objets
en utilisant la me´thode de concentration et asyme´trie (c.f. §. 4.3.3.1). Le plan C/A
a e´te´ e´talonne´ de la meˆme fac¸on que pour les donne´es NACO. Le re´sultat de la
classification donne finalement : 32% ± 1.6% de galaxies irre´gulie`res, 47% ± 1.5%
de galaxies de type disque et 21%± 2.5% de galaxies de type bulbe. On observe un
certain nombre de diffe´rences dans les proportions de chaque type morphologique
dans la bande I et la bande Ks. En particulier, dans la bande I on trouve plus de
galaxies pre´sentant une morphologie irre´gulie`re. Si on regarde par ailleurs chaque
objet individuellement (Fig. 4.20) cette tendance est largement confirme´e. Il existe
de grandes incertitudes de classement entre les irre´gulie`res en bande K et les disques
en bande I ainsi qu’entre les disques en bande I et les bulbes en bande K. La moi-
tie´ des galaxies domine´es par un bulbe en bande K se retrouvent domine´es par un
disque en bande I et plus de la moitie´ des disques en bande K sont classe´s comme
irre´gulie`res en bande I comme s’il existait une tendance a` voir des types plus tardifs
lorsqu’on les observe vers des longueurs d’onde plus petites. Il faut tenir compte ce-
pendant, avant de tirer des conclusions de´finitives, du fait que l’analyse est faite sur
un petit nombre d’objets et que par conse´quent des petites diffe´rences se traduisent
rapidement sur des grandes diffe´rences dans la figure 4.20.
Malgre´ tout, cette tendance est cohe´rente avec l’effet attendu : la bande I sonde en
effet des populations stellaires plus jeunes et par conse´quent les re´gions de formation
stellaire peuvent faire apparaˆıtre des inhomoge´ne´ite´s dans la galaxie qui la font
apparaˆıtre sous une forme plus irre´gulie`re. Une inspection visuelle re´ve`le en effet
qu’une partie de ces galaxies classe´es comme irre´gulie`res dans la bande I sont en fait
des galaxies spirales bien re´solues mais pas tout a` fait syme´triques (Tab. 4.5).
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NACO ACS
type morph. image redshift image type morph.
Disk dom. 1.090 Irr.
Irr. 0.4223 Irr.
Disk dom. 0.6689 Irr.
Bulge dom. 1.17460 Disk dom.
Disk dom. 0.6689 Irr.
Disk dom. 0.8861 Irr.
Disk dom. 0.7394 Irr.
Tab. 4.5 – K correction morphologique : diffe´rences morphologiques entre les bandes
K (NACO) et I (HST). La taille des images est 1.7
′ × 1.7′
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Fig. 4.20 – Comparaison entre la bande K et la bande I : la figure montre la
probabilite´ pour qu’une galaxie soit classe´e de fac¸on identique dans les deux bandes.
Les chiffres indiquent le nombre de galaxies.
4.5.2 Evolution morphologique
Ces diffe´rences sont-elles une manifestation des effets de k-correction ou s’agit-il
d’erreurs de classification des me´thodes automatiques ? Afin de mieux comprendre
cet effet, nous avons essaye´ de corriger des effets de changement de bande par
une me´thode statistique. Si on arrivait en effet a` « ramener » les morphologies des
deux e´chantillons dans un filtre commun (k-corriger), les deux re´sultats devraient
eˆtre identiques si les diffe´rences proviennent uniquement des effets de k-correction.
Brinchmann et al. (1998) ont propose´ une me´thode qui consiste a` simuler des ga-
laxies en utilisant des spectres re´alistes, les redshifter et regarder le nombre d’objets
qui changent de classe morphologique. On peut alors de´finir un coefficient donnant
la fraction d’objets qui passent d’une classe X a` une classe Y :
DXY =
NX→Y
NX
(4.3)
Il existe alors une relation entre le nombre d’objets observe´s dans une classe donne´e
et le nombre d’objets appartenant re´ellement a` cette classe :
NobsX = NX +
∑
NYDY X −NX
∑
DXY (4.4)
Brinchmann et al. (1998) ont obtenu les coefficients permettant de passer de la
bande I observe´e a` la bande R au repos pour des donne´es HST. Etant donne´ que
le filtre utilise´ pour leurs observations (F814W) est le meˆme que le notre, on peut
employer leurs coefficients pour obtenir les morphologies R au repos de nos donne´es
spatiales pour pouvoir les comparer aux morphologies obtenues en bande Ks. La
bande R n’est pas tout a` fait la bande au repos a` z ∼ 1 correspondant aux ob-
servations K mais devrait s’en rapprocher en premie`re approximation. Ainsi, une
112 Chapitre 4. Morphologies avec OA
fois le facteur de correction applique´, il est possible de comparer les distributions
morphologiques corrige´es avec celles observe´es avec NACO non corrige´es.
Nous avons donc trace´ a` nouveau trace´ l’e´volution morphologique sur deux inter-
valles de redshift (z < 0.8 et z > 0.8) en incluant cette fois la classification en bande
I « k-corrige´e ». La figure 4.21 montre les re´sultats :
– A bas redshift (z < 0.8) l’accord entre les distributions en bande I corrige´es et en
bande K non corrige´es est raisonnable. Cela semble indiquer qu’a` ces redshifts,
les effets de k-correction ne sont pas tre`s importants.
– A plus grand redshift la distribution en bande K estime une fraction plus impor-
tante de galaxies de type elliptique et nettement moins de galaxies irre´gulie`res.
La fraction de galaxies irre´gulie`res obtenues avec la bande Ks semble eˆtre plus
en accord avec les mesures des fonctions de luminosite´s quoique l’incertitude est
grande. Cela peut eˆtre duˆ au fait que les coefficients calcule´s par Brinchmann
et al. (1998) sont plus susceptibles de contenir des erreurs a` grand z. En effet,
e´tant donne´ que le calcul est base´ sur un ajustement de spectres il est assez pro-
bable que les incertitudes deviennent plus importantes. Il se peut aussi que ce soit
une conse´quence de la taille re´duite de l’e´chantillon : des erreurs sur une petite
fraction peuvent en effet induire des diffe´rences importantes sur les distributions
globales. La re´solution de ce point ne´cessiterait d’une augmentation significative
de l’e´chantillon.
4.6 Conclusions de l’e´tude
J’ai pre´sente´ l’analyse morphologique de 79 galaxies dans l’infrarouge proche ob-
serve´es avec optique adaptative avec une re´solution angulaire moyenne de 0.1”.
Graˆce a` des simulations intensives, nous avons pu montrer que malgre´ les difficulte´s
techniques, en particulier pour l’estimation de la FEP, l’optique adaptative permet
d’obtenir des morphologies de galaxies a` z ∼ 1 d’une manie`re automatique, avec un
bon degre´ de confiance, bien adapte´e donc a` des grands releve´s de galaxies :
– Les parame`tres galactiques peuvent eˆtre estime´s par ajustement d’un mode`le
analytique avec des erreurs plus petites que 20% jusqu’a` une magnitude de Ks =
19. Cela est comparable aux re´sultats obtenus sur des donne´es spatiales.
– Une morphologie plus qualitative a` l’aide de me´thodes non parame´triques clas-
siques peut eˆtre obtenue jusqu’a` Ks = 21 avec au moins 70% d’identifications
correctes.
Cela a permis donc d’obtenir, pour la premie`re fois, une estimation de la distribution
morphologique entre z = 0.6 et z = 1.2 a` partir de donne´es dans l’infrarouge proche
a` haute re´solution angulaire. Le me´lange morphologique global est : 64% ± 4% de
galaxies tardives, 24%± 4% de galaxies pre´coces et 12%± 2.7% de galaxies irre´gu-
lie`res. La fraction e´leve´e de galaxies irre´gulie`res (12%±2.7%) bien supe´rieure a` celle
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Fig. 4.21 – Distribution en redshift des trois types morphologiques. On repre´sente
e´galement les donne´es notre e´chantillon observe´ avec ACS (carre´s). Les donne´es
ACS sont corrige´es pour eˆtre vues dans la bande R au repos. Les donne´es NACO
sont dans la bande Ks sans correction. Le redshift repre´sente´ est le redshift me´dian
de chaque intervalle.
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que l’on trouve dans l’Univers local confirme que le nombre de galaxies irre´gulie`res
augmente significativement avec le redshift. Nous avons aborde´ l’e´tude de l’e´volution
morphologique en comparant aux mesures a` partir des fonctions de luminosite´. Nos
mesures sont globalement compatibles avec celles obtenues a` partir des fonctions
de luminosite´ par type spectral, cependant, l’e´chantillon est encore trop petit pour
pouvoir tirer des conclusions robustes sur l’e´volution des populations de galaxies
elliptiques et spirales.
Un point crucial de cette e´tude re´sidait dans la quantification des effets de k-
correction. Nous avons pour cela compare´ les re´sultats des classifications aux clas-
sifications obtenues sur les meˆmes objets dans le visible (HST). Encore une fois, le
nombre limite´ d’objets nous empeˆche de tirer des conclusions de´finitives. Il semble-
rait que les distributions visibles et infrarouges sont cohe´rentes pour l’e´chantillon a`
z < 0.8. A plus grand z, les diffe´rences persistent meˆme apre`s application des coeffi-
cients de correction, en particulier pour la population de galaxies irre´gulie`res, moins
repre´sente´e dans la classification infrarouge. S’agit-il d’erreurs de classification ou
d’erreurs dans les facteurs de correction applique´s qui refle`tent donc des effets de
k-correction ?
La re´ponse a` ces questions ouvertes passe donc ne´cessairement par l’observation d’un
e´chantillon statistiquement plus repre´sentatif. Nous avons ainsi propose´ a` l’ESO un
programme d’observations plus syste´matique du champ COSMOS. Les caracte´ris-
tiques principales de ce programme sont pre´sente´es dans le chapitre 6.
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Abstract : Adaptive optics enables a better estimation of the morphological para-
meters of distant galaxies compared to seeing limited observations as shown in the
previous chapter. In this chapter we explore the pssibility of increasing the image
quality by means of deconvolution. I describe the basic principles of deconvolution
followed by some preliminary results on the NACO fields.
Resumen : Hemos tratado de demostrar en el cap´ıtulo anterior, que el uso de la
o´ptica adaptativa permite una mejora significativa de la calidad de la estimacio´n
de los para´metros morfolo´gicos de las galaxias distantes. En el siguiente cap´ıtulo
se investiga la posibilidad del empleo de te´cnicas de deconvolucio´n para tratar de
mejorar la calidad de la ima´gen. Se describen en un primer lugar los principios ba´-
sicos de la deconvolucio´n y se muestran algunos resultados preliminares sobre las
galaxias observadas.
L’optique adaptative permet d’ame´liorer la qualite´ de l’estimation de la morphologie
comme il a e´te´ pre´sente´ dans le chapitre pre´ce´dent. La re´solution angulaire obtenue
est, en effet, nettement supe´rieure a` celle obtenue sans correction et la qualite´ de
l’estimation des parame`tres galactiques est comparable, dans certains domaines de
brillance, a` celle obtenue sur des donne´es spatiales. Dans ce chapitre on explore
la technique de de´convolution pour essayer d’ame´liorer un peu plus la qualite´ de
l’image. Je de´cris donc dans un premier temps les principes de base de la de´convo-
lution puis les re´sultats obtenus pour nos images de galaxies lointaines.
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5.1 Principe
Rappelons l’expression de l’image au foyer d’un te´lescope :
I(r) = (O ∗H)(r) +N(r) (5.1)
ou` O repre´sente l’objet, H la FEP de l’instrument et N le bruit de mesure. Comme
nous l’avons vu dans les chapitres pre´ce´dents, en pre´sence d’atmosphe`re les fre´-
quences plus grandes que λ/r0 se trouvent fortement atte´nue´es. L’optique adapta-
tive permet de re´cupe´rer une partie de l’information en se rapprochant de la FEP
the´orique du te´lescope qui a une fre´quence de coupure a` λ/D. La de´convolution
quant a` elle, essaye de faire un pas de plus en acce´dant a` l’objet avant convolution a`
travers l’inversion de l’e´quation 5.1. Ce processus n’a pas pour but de re´cupe´rer des
informations au dela` de la fre´quence de coupure du te´lescope puisque celles-ci sont
comple`tement absentes de l’image mais plutoˆt de re´tablir l’information de manie`re
uniforme dans tout le domaine spectral jusqu’a` la fre´quence de coupure, comme si
la FTO e´tait une fonction porte uniforme. En effet, meˆme avec une correction par-
faite, la FTO du te´lescope n’est pas distribue´e uniforme´ment dans tout le domaine
spectral, les hautes fre´quences e´tant plus atte´nue´es que les basses fre´quences. La
de´convolution redistribue l’information dans toutes les fre´quences permettant ainsi
une augmentation du contraste de l’image.
Avant de poursuivre avec l’expose´, je re´ponds a` une question que le lecteur pourra
se poser a` ce stade : s’il est possible de remonter a` l’objet en inversant l’e´quation 5.1
pourquoi utiliser alors l’optique adaptative ? En fait, comme je le montrerai par la
suite, le proble`me d’inversion est complexe, en particulier a` cause de la pre´sence du
bruit inconnu. Il appartient a` la famille des proble`mes « mal pose´s » qui n’a pas
de solution unique ou qui demande des hypothe`ses supple´mentaires. La restitution
des fre´quences interme´diaires est d’autant plus facile que la perte d’information est
petite.
La de´convolution se pre´sente donc ici comme un comple´ment de l’optique adapta-
tive : la correction apporte´e par la deuxie`me permet d’ame´liorer les performances de
la premie`re. Nous nous interrogeons donc sur le fait de si l’application de la de´con-
volution a` nos images de galaxies lointaines pre´sente´es dans le chapitre pre´ce´dent
peut apporter un gain dans la de´termination de la morphologie.
5.2 Me´thodes de de´convolution
L’objectif principal est donc d’inverser l’e´quation 5.1. Dans l’espace de Fourier,
la convolution devient une multiplication. Le proble`me d’inversion semble donc
simple : il suffirait de diviser la transforme´e de Fourier de l’image par celle de la
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FEP et en revenant dans l’espace re´el, on obtiendrait la FEP de l’objet. Cela produit
malheureusement une image extreˆmement bruite´e. En effet, e´tant donne´ que la FEP
prend des valeurs tre`s petites aux hautes fre´quences, la division implique une tre`s
forte amplification du bruit.
5.2.1 Maximum de vraisemblance
Il est donc indispensable de prendre en compte la statistique du bruit dans le proces-
sus de minimisation. Les me´thodes classiques employe´es en astronomie sont de type
probabiliste, c’est a` dire qu’on essaye de trouver l’objet qui maximise la probabilite´
d’avoir observe´ cette image ou ce qui revient au meˆme on maximise la probabilite´
de l’image connaissant l’objet (maximum de vraisemblance) :
OMV = arg maxO Pr(I/O) (5.2)
ce qui est e´quivalent a` minimiser l’anti-logarithme de cette probabilite´ :
EMV = −ln[Pr(I/O)] (5.3)
Pour re´soudre le proble`me, il faut donc supposer une statistique de bruit. Pour un
bruit gaussien par exemple, la solution revient a` une simple inversion. Dans le cas
d’un bruit de Poisson, une solution fut propose´e par Lucy (1974). Cette solution
a cependant tendance e´galement a` amplifier le bruit. Afin de re´duire ces effets, la
minimisation est arreˆte´e avant convergence par un crite`re plus ou moins arbitraire.
5.2.2 Maximum a` posteriori
Une autre fac¸on de pallier le proble`me est une approche bayesienne propose´e par
Ridolfi & Idier (2001). Dans ce cadre, on essaye de maximiser la probabilite´ de
l’objet connaissant l’image observe´e (maximum a` posteriori, MAP) :
OMAP = arg maxOPr(O/I) (5.4)
La formule de Bayes permet d’estimer cette probabilite´ en introduisant un a` priori
sur l’objet :
Pr(O/I) =
Pr(I/O)× Pr(O)
Pr(I)
(5.5)
Etant donne´ que la probabilite´ de l’image vis-a`-vis de l’objet est constante, le crite`re
a` minimiser devient :
EMAP = EMV + Eprior = −ln[Pr(I/O)− ln[Pr(O)]] (5.6)
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Le terme Eprior est appele´ terme de re´gularisation et donne en fait une ou plusieurs
contraintes a` l’objet, empeˆchant ainsi l’amplification du bruit aux hautes fre´quences.
Il existe plusieurs types de re´gularisations que l’on peut appliquer. La re´gularisation
quadratique conside`re que l’objet est gaussien est que la diffe´rence entre ce dernier
et sa moyenne est stationnaire :
EL2 =
1
2
∑
f
‖TF (O)− TF (Om)‖
SO
(5.7)
ou` SO est la densite´ spectrale de l’objet. Celle-ci peut eˆtre mode´lise´e avec peu de
parame`tres (Conan et al., 1998) :
SO =
K
1 + (f/f0)p
(5.8)
ou` f0 est inversement proportionnelle a` l’e´tendue spatiale de l’objet et p caracte´rise
la douceur de l’objet. Finalement on ajoute souvent un parame`tre (µ) permettant
d’ajuster le poids accorde´ a` la re´gularisation :
EMAP = EMV + µ× EL2 (5.9)
Ainsi, si µ est trop grand l’a` priori sur l’objet domine et on reconstruit un objet
trop lisse et au contraire si µ est trop petit, on retrouve le cas de l’estimateur par
maximum de vraisemblance qui peut fournir un objet trop bruite´. Avec une telle
mode´lisation les sauts brusques qui pourraient se trouver dans l’objet ne sont pas
bien reproduits cependant.
Pour faire face a` ce type d’objets ayant de forts sauts en densite´, on introduit
un autre type de re´gularisation. Un objet peut eˆtre en effet doux localement mais
avoir des sursauts d’intensite´ aux bords ou a` l’inverse. La me´thode de re´gularisation
L1-L2 (Green, 1990; Mugnier et al., 2001, 2004) permet justement de pe´naliser les
gradients faibles d’intensite´ entre les pixels (dus au bruit probablement) tout en
restaurant les forts gradients :
EL1L2 = µx[
∆O
δ
− ln(1 + ∆O
δ
)] (5.10)
ou` ∆O est le gradient de l’objet par rapport a` la dimension spatiale.
Dans cette expression, si ∆O est petit (variations faibles dans l’image), le second
terme domine et pe´nalise fortement les gradients d’intensite´ (apre`s un de´veloppe-
ment a` l’ordre 2, il devient un crite`re quadratique). L’objet tend donc a` devenir
lisse. Si au contraire le gradient est grand, l’expression se rapproche d’une forme
line´aire permettant de restaurer les forts contrastes.
La difficulte´ majeure de ce type de me´thode est l’ajustement des deux parame`tres
δ et µ. Le parame`tre δ permet justement d’ajuster le passage entre les 2 re´gimes (li-
ne´aire et quadratique) et µ mesure le poids accorde´ a` la re´gularisation comme pour
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la re´gularisation quadratique simple. Un mauvais ajustement de ces parame`tres
peut donc mener a` un objet trop lisse´ (si µ est trop grand par exemple) ou trop
bruite´ (si δ est trop petit).
Une contrainte additionnelle, appele´e contrainte de positivite´ peut eˆtre rajoute´e.
En effet, l’objet est caracte´rise´ tout simplement par une distribution d’intensite´ ;
toutes les valeurs doivent donc eˆtre positives. L’introduction de cette information
comple´mentaire facilite en effet la minimisation.
5.2.3 De´convolution myope
En pratique, la FEP des observations n’est pas connue avec exactitude (c’est spe´cia-
lement le cas pour nos observations). Une erreur dans l’estimation de celle-ci peut
malheureusement induire des erreurs importantes dans l’estimation de l’objet. Une
solution passe par estimer conjointement la galaxie et les parame`tres de la FEP.
C’est le principe de la de´convolution aveugle propose´ par un certain nombre d’au-
teurs (Ayers & Dainty, 1988; Lane, 1996; Thiebaut & Conan, 1995). L’inconve´nient
de cette approche est l’augmentation non ne´gligeable du nombre d’inconnues.
Une approche interme´diaire a e´te´ propose´e par (e.g. Conan et al., 1998) qui consiste
a` rajouter un troisie`me terme de re´gularisation portant sur la FEP dans l’approche
Bayesienne :
Pr(O/H, I) =
Pr(I/O,H)× Pr(O)× Pr(H)
Pr(I)
(5.11)
ou` H de´signe la FEP. Cette fac¸on d’aborder le proble`me est appele´e de´convolution
myope.
5.3 Application au champ NACO
Nous avons re´alise´ un travail pre´liminaire afin de de´terminer les gains e´ventuels
d’une de´convolution sur les images NACO. Tout d’abord insistons sur le fait que
la de´convolution sur nos images est un travail particulie`rement difficile a` cause de
plusieurs aspects :
– D’une part, il s’agit d’objets petits avec un rapport S/B faible. L’identification
des bords de l’objet n’est donc pas e´vidente.
– De plus, la de´convolution requiert une bonne estimation de la FEP pour inver-
ser proprement l’e´quation 5.1. Ce point est spe´cialement de´licat dans notre cas,
comme il a e´te´ explique´ dans le chapitre pre´ce´dent, ou` la FEP est variable dans
le champ.
– Finalement, nos donne´es sont sous-echantillone´es de presque un facteur deux (c.f.
chapitre 4). Des effets d’aliasing peuvent donc poser des proble`mes importants
lors de l’inversion de l’e´quation 5.1
Nous avons voulu tout de meˆme re´aliser une e´tude pre´liminaire afin de quantifier
ces difficulte´s plus proprement. Nous avons pour cela employe´ le logiciel MAAD
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disponible en ligne1 de´veloppe´ par Eric Thie´baut.
En utilisant comme estimation de la FEP celle reconstruite par la me´thode expose´e
dans le chapitre 4, nous avons re´alise´ une de´convolution d’un des champs observe´s
(STAR1). Celle-ci a e´te´ effectue´e par la me´thode de maximum a` posteriori avec une
re´gularisation L1-L2 et une contrainte de positivite´.
Les re´sultats pour trois objets sont montre´s dans la figure 5.1. J’aimerais insister a`
ce stade sur le fait qu’il ne s’agit ici que de re´sultats au premier ordre. Les images
montrent effectivement un le´ger gain en re´solution, les contours apparaissant plus
contraste´s de manie`re ge´ne´rale. Dans la premie`re galaxie on devine meˆme un struc-
ture de type bras spiral qui n’apparaˆıt pas dans l’image avant de´convolution.
Fig. 5.1 – Exemple de de´convolution par maximum a` poste´riori de trois objets
du champ. Colonne de droite : Galaxie avant de´convolution. Colonne de gauche :
Galaxie apre`s de´convolution.
Il peut s’agir cependant d’artefacts de de´convolution, c’est-a`-dire de structures qui
sont cre´es artificiellement a` cause des a` priori introduits sur l’objet. Afin d’enlever
cette ambigu¨ıte´, une e´tude plus pousse´e est requise. En particulier une estimation
plus fine de la FEP serait ne´cessaire. Ce point est extreˆmement complique´ pour
1http://isis.iap.fr:8080/MAAD/
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nos observations ou` nous ne disposons que de tre`s peu d’e´toiles dans le champ (c.f.
chapitre 4).
Nous avons malgre´ tout envisage´ une telle possibilite´, en deux temps :
1. Parame´trer les variations de la FEP par une loi simple a` partir d’un ajuste-
ment d’un mode`le asyme´trique comme celui pre´sente´ dans le chapitre pre´ce´-
dent. L’ide´e est relativement simple : il suffit d’ajuster ce mode`le asyme´trique
sur l’ensemble des e´toiles du champ afin d’essayer de trouver une loi simple
qui donne l’e´largissement de la largeur a` mi hauteur en fonction de la distance.
L’application de cette loi par la suite, permet donc d’obtenir une estimation
de la FEP dans tout le champ. Pour les champs ou` il n’y aurait pas d’e´toiles
on appliquerait la loi obtenue a` partir des autres champs quitte a` l’ajuster
finement dans la deuxie`me e´tape.
2. Re´aliser une de´convolution myope, c’est-a`-dire estimer simultane´ment la FEP
et l’objet par une approche Bayesienne avec un crite`re de re´gularisation.
Apre`s re´flexion et suite a` un certain nombre de discussions avec des spe´cialistes de la
de´convolution, nous avons de´cide´ cependant d’arreˆter le travail a` ce stade. En effet
la raison principale est le rapport entre le gain que la de´convolution pourra apporter
au travail morphologique et l’effort que celle-ci requiert pour ce type d’observations
en particulier. Tout d’abord interrogeons nous sur le but scientifique de ces donne´es.
Comme il a e´te´ expose´ auparavant, il s’agit d’effectuer une e´tude statistique sur la
morphologie. Ce qui nous inte´resse est finalement une vision globale et non pas un
objet en particulier. La de´convolution peut en effet permettre de faire apparaˆıtre
certains de´tails (comme les bras spiraux dans l’exemple ci-dessus) et peut eˆtre tre`s
utile pour une e´tude de´taille´e d’une galaxie unique. Notre objectif est cependant de
re´aliser une e´tude automatique et statistique. Dans l’ide´al on voudrait refaire toute
l’analyse morphologique pre´sente´e dans le chapitre 4 sur les images de´convolue´es.
Le risque d’introduire des artefacts de de´convolution (vue la difficulte´ du proble`me)
qui peuvent biaiser l’estimation morphologique est important. De plus, e´tant donne´
le bas rapport S/B des objets, le gain attendu de la de´convolution (d’apre`s l’avis
des spe´cialistes consulte´s) ne devrait pas eˆtre tre`s important.
5.4 Sommaire et conclusions
Nous avons explore´ dans ce chapitre la possibilite´ de de´convoluer les images de
galaxies lointaines observe´es avec optique adaptative. Le but e´tant de gagner en
contraste. La de´convolution est particulie`rement difficile ici puisque les objets sont
faibles, la FEP est mal connue et les donne´es son sous-e´chantillonne´es. Le proble`me
e´voque´ re´cemment a` la re´union scientifique SPIE de Marseille (2008) a e´te´ reconnu
par tous les participants comme tre`s difficile et demandant un gros effort a` la fois
the´orique et sur l’obtention de donne´es secondaires facilitant la reconstruction de
la FEP (e.g. profils de Cn2, covariance de l’analyseur de surface d’onde).
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Nous avons malgre´ tout re´alise´ une de´convolution sur l’un des champs par la me´-
thode de maximum a` posteriori avec une re´gularisation L1-L2 afin d’obtenir un
premier retour. Nous obtenons un le´ger gain sur quelques objets apre`s une inspec-
tion visuelle. Artefacts ? Gain re´el ? Un travail plus pousse´ requiert une estimation
propre de la FEP et une quantification des effets de sous-e´chantillonage. Nous avons
re´fle´chi a` plusieurs fac¸ons d’aborder le proble`me. Cependant, finalement nous avons
de´cide´ d’arreˆter le travail a` ce stade a` cause de plusieurs raisons :
– On ne s’attend pas a` avoir un gain tre`s important e´tant donne´ la difficulte´ du
proble`me ;
– Il existe un risque d’introduire des artefacts susceptibles de nuire l’estimation
morphologique.
Bibliographie
Ayers G.R. & Dainty J.C., 1988. Interative blind deconvolution method and its
applications. Opt. Lett., 13(7) : 547. 121
Conan J.M., Mugnier L.M., Fusco T., Michau V., & Rousset G., 1998. Myopic
deconvolution of adaptive optics images by use of object and point-spread function
power spectra. Appl. Opt., 37(21) : 4614. 120, 121
Green P., 1990. IEEE Trans. Med. Imag., 9 : 84. 120
Lane R.G., 1996. Methods for maximum-likelihood deconvolution. J. Opt. Soc.
Am. A, 13(10) : 1992. 121
Lucy L.B., 1974. An iterative technique for the rectification of observed distribu-
tions. AJ, 79 : 745. 119
Mugnier L.M., Fusco T., & Conan J.M., 2004. MISTRAL : a myopic edge-
preserving image restoration method, with application to astronomical adaptive-
optics-corrected long-exposure images. J. Opt. Soc. Am. A, 21(10) : 1841. 120
Mugnier L.M., Robert C., Conan J.M., Michau V., & Salem S., 2001. Myopic
deconvolution from wave-front sensing. J. Opt. Soc. Am. A, 18(4) : 862. 120
Ridolfi A. & Idier J., 2001. Penalized Maximum Likelihood Estimation for univariate
normal mixture distributions. Dans Bayesian Inference and Maximum Entropy
Methods in Science and Engineering, e´dite´ par A. Mohammad-Djafari, volume
568 de American Institute of Physics Conference Series, p. 229–237. 119
Thiebaut E. & Conan J.M., 1995. Strict a priori constraints for maximum-likelihood
blind deconvolution. J. Opt. Soc. Am. A, 12(3) : 485. 121
Chapitre 6
Travaux en cours et
perspectives
Sommaire
6.1 Construction de la se´quence de Hubble . . . . . . . . . . . . 126
6.1.1 Caracte´ristiques principales du programme . . . . . . . . . . . 126
6.1.2 Objectifs scientifiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 127
6.1.3 Des outils preˆts . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 127
6.1.4 Du neuf par rapport a` NICMOS? . . . . . . . . . . . . . . . . 128
6.1.5 Une nouvelle approche, l’e´toile laser . . . . . . . . . . . . . . . 128
6.1.6 Re´actions aux premie`res soumissions . . . . . . . . . . . . . . . 130
6.2 Nouveaux enjeux de l’optique adaptative . . . . . . . . . . . 130
Bibliographie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 132
Abstract : We describe a Large Programme proposal which has been submitted
to ESO. The main goal is to study the build-up of the Hubble sequence using the
morphological information offered by AO imaging in the K-band. The proposal amis
at observing ∼ 800 objects in a ∼ 70(′)2 area in the COSMOS field. At the moment
of writing this report, the proposal is not yet accepted despite the optimistic com-
ments from the OPC. The proposal can be found in appendix C
Resumen : El presente cap´ıtulo describe un programa de observaciones propuesto
a la ESO durante el transcurso de la tesis doctoral. El objetivo principal es el es-
tudio de la construccio´n de la secuencia de Hubble mediante el ana´lisis morfolo´gico
de ∼ 800 galaxias contenidas en un a´rea de ∼ 70(′)2 observadas en la banda K con
o´ptica adaptativa.
L’exploitation des donne´es du programme pilote nous a permis d’e´talonner les per-
formances de l’optique adaptative pour e´tudier la morphologie de galaxies a` grand
redshift. Nous avons vu en effet que malgre´ les difficulte´s techniques, on atteint une
re´solution nettement supe´rieure qu’avec des te´lescopes terrestres sans correction et
que la qualite´ de la morphologie obtenue est comparable (jusqu’a` KAB=21) a` celle
126 Chapitre 6. Travaux en cours et perspectives
obtenue avec le te´lescope spatial. Dans ce contexte, nous avons de´cide´ de proposer
un programme d’observation plus large, visant a` e´tudier la construction de la se´-
quence de Hubble au cours du temps. Le programme s’inscrit dans le cadre d’un
Large Programme ESO dont je suis le « chercheur principal » et est le re´sultat de
la collaboration entre 10 instituts de recherche de 5 pays europe´ens (c.f. annexe C).
La proposition a e´te´ envoye´e a` l’ESO mais malgre´ les commentaires tre`s positifs
du comite´ de se´lection elle n’a pas e´te´ accepte´e. Il est en particulier demande´ de
ve´rifier les performances obtenues avec une e´toile laser.
Etant donne´ cependant que la pre´paration de ce programme d’observations a occupe´
une partie non ne´gligeable de mon travail et qu’il va eˆtre probablement soumis une
nouvelle fois, il m’a semble´ important de de´crire brie`vement les caracte´ristiques
principales de celui-ci. Pour plus de de´tails, consulter l’annexe C contenant une
copie de la proposition envoye´e.
6.1 Construction de la se´quence de Hubble depuis z ∼ 1
a` l’aide d’observations d’OA avec e´toile laser
6.1.1 Caracte´ristiques principales du programme
L’objectif principal du programme et d’observer une aire de ∼ 70(′)2 dans les champs
COSMOS avec le syste`me d’optique adaptative NAOS/CONICA du VLT asservi
par une e´toile laser dans la bande Ks (2.12µm) afin d’obtenir des donne´es sur
∼ 800 objets. Comme il a e´te´ dit dans les chapitres pre´ce´dents, ce programme
pre´sente un double inte´reˆt. D’une part, les observations dans le proche infrarouge
permettent de sonder des populations stellaires vieilles autour de z ∼ 1 et on est
donc moins sensibles aux effets de k-correction morphologique. D’autre part, la tre`s
haute re´solution angulaire obtenue (∼ 0.1”) permet une e´tude de la morphologie
avec une qualite´ comparable avec celle du te´lescope spatial dans le visible comme il
l’a e´te´ prouve´ a` l’aide du programme pilote. Le fait d’utiliser une e´toile laser est une
nouveaute´ importante par rapport au programme pilote et comme je le montrerai
par la suite (§ 6.1.5), elle pre´sente un certain nombre d’inte´reˆts. Etant donne´ que les
champs observe´s appartiennent au releve´ COSMOS nous aurons acce`s aux redshifts
photome´triques de tous nos objets mais aussi a` un certain nombre de redshifts
spectroscopiques (zCOSMOS). Ceci permettra donc d’analyser pour la premie`re
fois, l’e´volution des comptages, des luminosite´s, des fonctions de corre´lation ainsi
que d’autres estimateurs d’e´volution pour les 3 types morphologiques principaux
(elliptique, spiral, irre´gulier) sur au moins deux intervalles de redshift a` partir de
donne´es infrarouges a` tre`s haute re´solution angulaire.
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6.1.2 Objectifs scientifiques
On espe`re donc obtenir de l’ordre de 800 objets avec une re´solution moyenne de 0.1”
allant jusqu’a` un redshift de z ∼ 1.5 et une profondeur de Ks < 22. Il s’agit donc
d’un gain d’un facteur 10 en nombre d’objets. En combinant les morphologies obte-
nues sur ces objets avec les redshifts du releve´ COSMOS, on essayera de re´pondre
a` quelques unes des questions souleve´es lors du chapitre introductif.
– Quand les galaxies ont-elles forme´ leurs e´toiles ? Comme on l’a vu, l’histoire de la
formation des galaxies elliptiques en particulier pose toujours des proble`mes. Ce
sont-elles forme´es apre`s un e´pisode violent de formation stellaire a` des redshifts
tre`s e´leve´s ou alors e´voluent-elles par fusion de plus petites entite´s ? L’e´tude de
l’e´volution de la fonction de luminosite´ par type morphologique (e.g. Ilbert et al.,
2006) est un outil puissant pour essayer de re´pondre a` ces questions puisqu’elle
permet de suivre l’e´volution de chaque population. Aujourd’hui, il est admis que
l’activite´ de formation stellaire de´pend de la masse de la galaxie ; les galaxies plus
massives formant des e´toiles plus rapidement (downsizing). Cependant, la plupart
de ces travaux sont base´s sur l’e´tude de morphologies dans le visible (avec HST)
ou en employant des couleurs. Les re´sultats pourraient eˆtre affecte´s par des effets
de k-correction morphologique que l’on peut limiter en obtenant les morphologies
dans le proche infrarouge.
– Comment e´volue le taux de fusion ? Dans un sce´nario de formation de structures
hie´rarchique (c.f. chapitre 1), les fusions de galaxies sont cense´es jouer un roˆle
clef dans l’e´volution de celles-ci. Cependant, d’un point de vue observationnel,
les effets des fusions sur l’assemblage de la masse et la formation stellaire n’est
toujours pas bien e´clairci. Les e´tudes pre´ce´dentes, encore une fois base´es pour la
plupart sur des morphologies HST, obtiennent des re´sultats incertains (Conselice,
2003; LeFe`vre et al., 2000). Des donne´es en infrarouge a` tre`s haute re´solution vont
donc permettre de se´lectionner les paires de galaxies en fusion sans eˆtre biaise´ par
la pre´sence de zones de formation stellaire, plus visibles dans les bandes bleues.
– Ou` les galaxies acquie`rent-elles leur morphologie ? L’environnement, comme on
l’a dit a` plusieurs reprises dans ce manuscrit, a une influence importante sur
l’e´volution des galaxies. La pre´sence de plus de galaxies elliptiques dans les zones
plus denses de l’Univers semble indiquer que l’e´volution se fait plus rapidement
dans ces zones (e.g. Meneux et al., 2006). Encore une fois ces e´tudes sont base´es
sur une se´lection morphologique utilisant des couleurs ce qui peut introduire des
biais.
6.1.3 Des outils preˆts
Le travail re´alise´ pendant la the`se m’a permis de mettre en place les outils ne´cessaires
pour une exploitation rapide des donne´es. Ainsi, le plan de travail s’organise en deux
e´tapes :
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1. Analyse morphologique : On analysera les objets plus brillants (K<19)
avec une de´composition bulbe/disque puisque le travail sur le programme pi-
lote a permis de prouver que, pour ces objets, l’erreur dans la de´termination du
rapport B/T est de l’ordre de 20% (c.f. chapitre 4). Pour les objets plus faibles
on re´alisera une e´tude non-parme´trique en employant une me´thode ame´liore´e
de´veloppe´e pendant ma the`se (GalSVM) que je pre´senterai dans le deuxie`me
partie de ce manuscrit. Cela permettra d’obtenir le type morphologique avec
au moins un taux de re´ussite de l’ordre de ∼ 80%.
2. Grandeurs statistiques : Les galaxies vont eˆtre ensuite se´pare´es en deux
intervalles de redshift. Pour chaque intervalle de « redshift – type morpholo-
gique » on mesurera la fonction de luminosite´ en utilisant les codes de´veloppe´s
dans le cadre du consortium VVDS. D’apre`s Zucca et al. (2006) il faut au
moins 30 objets par intervalle pour une estimation correcte des fonctions de
luminosite´. Cela contraint donc le temps d’exposition ne´cessaire pour mener
a` bout ce programme (c.f. annexe C).
6.1.4 Du neuf par rapport a` NICMOS?
L’objectif principal du programme est d’obtenir des morphologies en infrarouge
proche a` tre`s haute re´solution. Est-il possible de re´aliser ce travail depuis l’espace
actuellement ? Le te´lescope spatial Hubble est en effet e´quipe´ d’une came´ra infra-
rouge (NICMOS) et un releve´ est en train d’eˆtre re´alise´ dans le cadre du consortium
COSMOS en bande H (1.6µm). On peut donc se demander si le programme pre´-
sente´ ici apportera un gain significatif par rapport a` ce releve´.
Les images NICMOS ont une taille de pixel de 0.1” et une re´solution moyenne de
0.28”. Les donne´s du programme pilote ont un pixel deux fois plus petit (0.054”)
et une re´solution moyenne deux fois meilleure (∼ 0.1”). De plus, la proce´dure de
reconstruction de la FEP pre´sente´e dans le chapitre 4 permet d’obtenir une FEP
avec une taille de pixel de 0.027”. Comme on peut l’appre´cier dans la figure 6.1
ceci repre´sente un gain crucial puisque d’apre`s les donne´es du programme pilote, la
plupart des objets ont un rayon caracte´ristique plus petit que 0.3”.
6.1.5 Une nouvelle approche, l’e´toile laser
La strate´gie d’observation du programme incorpore une nouveaute´ importante par
rapport au programme pilote : l’utilisation d’une e´toile laser pour asservir la boucle
d’optique adaptative. Dans le chapitre 3 on a vu que la correction par optique
adaptative ne´cessite d’une source brillante de re´fe´rence afin de mesurer les aberra-
tions du front d’onde. Ce dernier point pose un proble`me en particulier pour des
applications cosmologiques car les champs observe´s sont souvent pauvres en e´toiles
brillantes, ce qui limite donc fortement le choix des objets observables. Afin de
pallier ce proble`me Foy et Labeyrie ont propose´ en 1985 l’utilisation d’une e´toile
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Fig. 6.1 – Gauche : Distribution des rayons contenant la moitie´ du flux pour les 79
objets analyse´s dans le programme pilote. Droite : Comparaison des profils radiaux
des FEP de NICMOS et de NACO.
laser. Le principe consiste a` exciter les atomes de la couche de sodium situe´e a` une
altitude de ∼ 90km dans l’atmosphe`re a` l’aide d’un laser afin de cre´er une source
d’asservissement artificielle. Cela permet de s’affranchir du besoin d’avoir une e´toile
assez brillante dans le champ. Il faut malgre´ tout la pre´sence d’une e´toile naturelle,
meˆme si plus faible, pour mesurer un mode d’aberration (le tip-tilt) qui n’est pas
mesurable avec une source artificielle.
Un syste`me d’e´toile laser est disponible depuis 2006 au VLT. Nous avons donc de´cide´
de l’utiliser pour nos observations pour quatre raisons fondamentalement :
– L’e´toile laser e´mettant dans le visible uniquement, elle n’est pas visible sur les
images scientifiques. Il n’y a donc pas d’aire perdue a` cause de l’e´toile guide
sature´e comme dans les premie`res observations (c.f. Fig. 4.5). Cela diminue donc
le temps d’exposition ne´cessaire pour obtenir le meˆme nombre d’objets.
– Le fait de ne pas se´lectionner les champs autour d’e´toiles tre`s brillantes permettra
suˆrement d’obtenir plus de redshifts spectroscopiques e´tant donne´ que les zones
proches de ces e´toiles sont souvent masque´es dans un releve´ spectroscopique.
– La FEP obtenue ainsi que la correction sera plus homoge`ne dans l’ensemble des
champs puisque la source d’asservissement reste inchange´e.
– Finalement, la re´solution obtenue, d’apre`s les simulations, devrait eˆtre tre`s simi-
laire ou meˆme meilleure qu’en employant une e´toile guide naturelle (Fig. 6.1).
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6.1.6 Re´actions aux premie`res soumissions
Le programme a e´te´ soumis trois fois. Dans tous les cas les re´actions du comite´ ont
e´te´ positives :
”There is a clear need for morphological information for galaxies well above z=1,
and the panel recognises this and feel that the goals of the project are valuable and
the COSMOS field is clearly the right field to study in view of the supporting infor-
mation. This proposal also aims to make good use of the adaptive optics imaging
facilities at ESO.”
Les questions pose´es concernent essentiellement le gain par rapport a` NICMOS.
Une comparaison plus exhaustive sera donc mene´e avant la prochaine soumission
afin de comparer correctement les FEP obtenues avec les deux instruments.
6.2 Nouveaux enjeux de l’optique adaptative
Comme nous avons pu le voir, l’utilisation de l’optique adaptative classique pour
l’observation de grands champs cosmologiques est une application extreˆme de la
technique. La plus grande limitation est sans doute l’e´troitesse du champ isolpla-
ne´tique et donc l’impossibilite´ de pouvoir observer des grands champs avec une
correction uniforme. L’utilisation de te´lescopes au sol pour l’observation de galaxies
lointaines est, malgre´ cela, une priorite´ et un des objectifs principaux de la nouvelle
ge´ne´ration de te´lescopes (Extremely Large Telescopes ou ELTs) ayant plusieurs di-
zaines de me`tres de diame`tre.
De nombreux travaux visant a` de´velopper de nouvelles techniques d’OA grand
champ sont donc en cours. Globalement deux nouveaux concepts ont e´merge´ :
– L’optique adaptative multiconjugue´e (MCAO,Multi Conjugate Adaptive Optics).
Ce concept a e´te´ propose´ pour la premie`re fois par Dicke (1975) et repris par Be-
ckers (1988). L’ide´e principale est d’utiliser plusieurs e´toiles d’analyse dans le
champ afin d’acce´der a` une connaissance du volume de turbulence plus comple`te.
Plusieurs miroirs de´formables sont alors utilise´s pour corriger la turbulence (Tal-
lon et al., 1992; Fusco et al., 2000). Le principe est illustre´ dans la figure 6.2. Les
syste`mes actuellement en cours d’e´laboration visent a` obtenir une correction uni-
forme et proche de la limite de diffraction sur des champs de 1 a` 2 minutes d’angle
en utilisant de 2 a` 3 miroirs de´formables. Le proble`me majeur de cette technique
est probablement la ne´cessite´ d’un nombre important d’e´toiles brillantes ce qui
est, encore une fois, rare dans les champs d’inte´reˆt cosmologique. L’utilisation
d’une constellation d’e´toiles laser est une solution envisageable qui commence a`
fournir des re´sultats prometteurs (Lloyd et al., 2006). Re´cemment un de´mons-
trateur a e´te´ installe´ au VLT (MAD, Marchetti et al., 2003) et propose´ a` la
communaute´ pour re´aliser des tests de performances.
– L’optique adaptative multi-objet (MOAO, Mulit Object Adaptive Optics). Cette
technique a e´te´ conc¸ue spe´cifiquement pour des applications cosmologiques (Puech
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Fig. 6.2 – Illustration du concept d’optique adaptative multi conjugue´e (MCAO).
[Source : ESO]
et al., 2006). L’ide´e de base est que dans les releve´s de galaxies il est ne´cessaire,
certes, d’observer des grands champs, cependant on ne s’inte´resse qu’aux objets
du champ et non pas au champ en entier. Il suffit donc de corriger les zones autour
des objets d’inte´reˆt scientifique. Pour cela il faut qu’il y ait des e´toiles brillantes
relativement proches de chaque galaxie a` analyser ce qui pose encore une fois un
proble`me mais l’utilisation d’e´toiles lasers est envisageable. La figure 6.3 illustre
cette technique.
Fig. 6.3 – Illustration du concept d’optique adaptative multi objet (MOAO).
[Source : ESO]
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Conclusions de la premie`re
partie
J’ai voulu montrer dans la premie`re partie de cette the`se que l’optique adaptative
peut eˆtre employe´e pour analyser des morphologies de galaxies lointaines dans l’in-
frarouge proche. Graˆce a` l’analyse sur un e´chantillon de 79 galaxies re´elles obtenu a
partir de mesures profondes avec le syste`me NACO du VLT, j’ai pu montrer que des
performances similaires a` des donne´es spatiales dans le visible (HST/ACS) peuvent
eˆtre obtenues au moins pour les objets plus brillants que KAB = 21. J’ai obtenu
ainsi la premie`re estimation quantitative de l’e´volution morphologique en trois types
a` partir de l’imagerie infrarouge. Cependant, il existe encore de nombreuses limi-
tations, la principale e´tant probablement la taille des champs observables. De nos
jours, re´aliser une e´tude sur un e´chantillon repre´sentatif en utilisant des donne´es
d’optique adaptative requiert donc un nombre important d’heures d’observations
et un travail complexe de re´duction. Les nouvelles techniques d’optique adaptative
en cours de de´veloppement (en particulier MOAO) et l’ave`nement des te´lescopes
extreˆmement grands, vont probablement re´soudre le proble`me. Aujourd’hui, les res-
sources disponibles a` l’e´chelle plane´taire e´tant assez limite´es, un tel programme se
heurte a` une concurrence tre`s forte. J’ai voulu, tout de meˆme, re´aliser une e´tude
plus comple`te pendant la dure´e de ma the`se sous forme d’un ESO Large Programme
mais ceci n’a encore e´te´ malheureusement pas possible.
L’obtention de morphologies de galaxies a` grand redshift dans l’infrarouge reste
malgre´ tout un besoin important pour les e´tudes d’e´volution de galaxies. Les dif-
ficulte´s rencontre´es a` l’heure d’obtenir du temps d’observation pour obtenir un
e´chantillon a` haute re´solution angulaire m’ont mene´ a` me poser la question : est-il
possible d’obtenir une information morphologique a` partir de donne´es limite´es par
le seeing ? En effet, des releve´s profonds en infrarouge proche limite´s par le seeing
mais dans de tre`s bons sites et couvrant une aire du ciel importante sont disponibles
actuellement. J’ai donc commence´ une re´flexion sur des ame´liorations e´ventuelles
aux techniques d’estimation morphologique afin de les appliquer a` des donne´es a`
plus basse re´solution angulaire. Les re´sultats de ces recherches sont pre´sente´s dans
la deuxie`me partie de cette the`se.

Deuxie`me partie
Morphologies automatiques non
parame´triques sur des donne´es
au sol non corrige´es

Chapitre 7
Morphologies non
parame´triques : e´tat de l’art et
limitations
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Abstract : This chapter is a complement for chapter 2 in which non-parametric
methods are described. I focus here more precisely on the main limitations of these
methods in order to better understand the new elements that will be presented in
the following chapters.
Resumen : Se trata de un cap´ıtulo introductorio que ha de ser visto como un
complemento al cap´ıtulo 2 en el que se presentan las caracter´ısticas principales de
los me´todos no parame´tricos de estimacio´n de morfolog´ıa. Se presentan pues aqu´ı
las limitaciones principales de este tipo de me´todos con el fin de mejorar la com-
prensio´n de las mejoras aportadas, que sera´n presentadas en los cap´ıtulos siguientes.
Dans le deuxie`me chapitre j’ai de´crit les me´thodes non parame´triques pour estimer
les morphologies de galaxies lointaines. Celles-ci se basent sur la mesure de para-
me`tres corre´le´s avec le type morphologique de la galaxie. J’ai voulu apporter un
certain nombre d’ame´liorations a` ces me´thodes afin de les rendre plus ge´ne´rales et
de pouvoir les appliquer a` des donne´es limite´es par le seeing. Elles seront pre´sente´es
dans les chapitres qui suivent. Il me semble cependant ne´cessaire, pour mieux les
comprendre, de revoir d’abord pre´cise´ment l’e´tat d’art de ces me´thodes et leurs
principales limitations.
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7.1 Survol historique
Comme il a e´te´ dit, Abraham et al. (1994) et Abraham et al. (1996) de´finirent
deux parame`tres, concentration et asyme´trie, qui pre´sentent une forte corre´lation
avec le type morphologique de la se´quence de Hubble. Ils montre`rent qu’une re-
pre´sentation sur un plan (le plan C/A) de ces deux parame`tres permet de de´finir
diffe´rentes zones peuple´es par des types morphologiques diffe´rents. Les galaxies el-
liptiques sont concentre´es et syme´triques et se retrouvent donc en bas a` droite du
plan C/A alors que les galaxies plus tardives sont moins concentre´es et plus asyme´-
triques et tombent donc en haut a` gauche.
Le proble`me principal de ce type de parame`tres est leur de´pendance avec les condi-
tions d’observation et avec le redshift (c.f. chapitre 2). De nombreux auteurs ont
donc apporte´ des modifications afin de les rendre plus robustes (e.g. Brinchmann
et al., 1998; Wu, 1999; Bershady et al., 2000; Conselice et al., 2000).
De plus, d’autres parame`tres ont e´galement e´te´ propose´s, chacun apportant des in-
formations le´ge`rement diffe´rentes sur la galaxie : le parame`tre de smoothness (S)
introduit par Conselice et al. (2003) et qui a donne´ lieu a` une classification a` trois
parame`tres appele´e CAS, le coefficient de gini (Abraham et al., 2003) et le M20
(Lotz et al., 2004). Tous ces parame`tres ont e´te´ de´finis dans le chapitre 2.
7.2 Plus de deux parame`tres ?
Chacun de ces parame`tres apporte une information diffe´rente concernant la ga-
laxie. Une question inte´ressante est de savoir si l’utilisation simultane´e de tous ces
parame`tres peut, dans certaines conditions, ame´liorer les performances de la clas-
sification. Re´pondre a` cette question n’est malheureusement pas possible avec les
techniques actuelles. En effet dans les approches classiques, les zones dans l’espace
de parame`tres sont de´finies en trac¸ant des frontie`res line´aires manuellement. Cette
taˆche est simple sur le plan C/A original a` deux dimensions, devient un peu plus
complexe dans l’espace CAS a` 3 dimensions et impossible si on augmente encore
le nombre de parame`tres. Bershady et al. (2000) ont re´alise´ la premie`re tentative
d’analyse multi-dimensionnelle dans un espace a` 4 dimensions contentant la concen-
tration, l’asyme´trie ainsi que des informations de couleur et de luminosite´. Ils trou-
ve`rent des corre´lations entre ces parame`tres et de´finirent six plans bi-dimensionnels
sur lesquels ils re´alise`rent la classification finale. Leur approche utilise donc l’in-
formation des 4 parame`tres mais la classification finale continue a` se faire en 2D.
Plus re´cemment dans le cadre du consortium COSMOS, Scarlata et al. (2006) ont
propose´ un syste`me de classification multi-dimensionnel en re´alisant une analyse
par composantes principales dans un espace a` 5 dimensions. Le syste`me est ce-
pendant construit spe´cifiquement pour eˆtre applique´ a` des donne´es du te´lescope
spatial.
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7.3 Etalonnage de l’espace de parame`tres ?
Un autre point fondamental est l’e´talonnage de l’espace de parame`tres. On a vu en
effet que les valeurs des parame`tres de´pendent, entre autres, des conditions d’obser-
vation. Autrement dit, il n’existe pas des seuils absolus qui puissent nous permettre
d’affirmer : « si la concentration est plus grande que ce seuil, alors il s’agit toujours
d’une galaxie elliptique ». Il est donc tre`s important, avant de re´aliser une classifi-
cation, d’e´talonner l’espace pour cette application en particulier.
L’approche classique consiste a` re´aliser l’e´talonnage en utilisant un e´chantillon lo-
cal pour lequel on connaˆıt bien le type morphologique et garder les meˆmes fron-
tie`res pour classer l’e´chantillon lointain (Abraham et al., 1996). Cette approche ne
tient e´videmment pas compte ni des variations a` cause de la longueur d’onde (k-
correction) ni des conditions spe´cifiques des observations a` analyser.
Une autre approche consiste a` se´lectionner directement une fraction de l’e´chantillon
a` classer et re´aliser un classement a` l’oeil (Menanteau et al., 2006; Scarlata et al.,
2006). Cette approche prend en compte les conditions d’observation mais requiert
cependant une re´solution angulaire e´leve´e ainsi qu’un bon rapport S/B. Cela est
donc envisageable pour des observations spatiales mais devient plus complique´ pour
des observations a` plus basse re´solution. De plus, meˆme pour les donne´es spatiales,
l’e´talonnage se fait le plus souvent sur les objets plus brillants ce qui n’est pas tout
a` fait adapte´ a` l’e´chantillon total et peut donc introduire un biais.
7.4 Frontie`res optimales et estimation des erreurs ?
Dans toutes les approches classiques e´nonce´es ci-dessus, les frontie`res sont ge´ne´ra-
lement trace´es manuellement et de fac¸on line´aire (droite ou plan). Le trace´ manuel
implique un coˆte´ subjectif non reproductible, deux personnes diffe´rentes pouvant
tracer des frontie`res diffe´rentes menant a` des classifications diffe´rentes e´galement.
On peut alors se demander s’il n’y aurait pas un moyen de s’assurer que les fron-
tie`res trace´es soient optimales. De plus, en quelle mesure pouvons-nous eˆtre certains
que la frontie`re line´aire est la mieux adapte´e ? Est-il possible d’ame´liorer les perfor-
mances en employant des frontie`res non line´aires ?
Dans les chapitres qui suivent, je de´cris les ame´liorations apporte´es aux me´thodes
classiques non-parame´triques dans le but de re´duire les limitations expose´es. En
particulier, j’ai utilise´ un type de machines d’apprentissage, les machines a` vecteurs
support pour tracer les frontie`res et un e´chantillon local de galaxies adapte´ aux
conditions d’observations pour re´aliser l’e´talonnage. Le chapitre suivant est de´die´
a` la description de quelques proprie´te´s principales de ces machines. Par la suite, je
pre´sente le fonctionnement global de la me´thode de classification. Les deux derniers
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chapitres illustrent quelques applications astrophysiques sur des galaxies de champ
et dans des amas.
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Machines a` vecteurs support
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Abstract : I present here some properties of support vector machines that will be
employed in the following chapters. They are basically a particular kind of learning
machine which find the optimal boundaries to separate a number of distributions.
Resumen : Se presentan a continuacio´n las propiedades ba´sicas de las support vec-
tor machines que sera´n empleadas en los cap´ıtulos siguientes. Se trata ba´sicamente
de un tipo particular de ma´quinas de aprendizaje que busca las fro´nteras o´ptimas
entre varias distribuciones de puntos.
Le propos de ce chapitre est d’introduire les notions de base concernant une fa-
mille particulie`re de machines d’apprentissage appele´es machines a` vecteurs sup-
port (SVM de l’anglais Support Vector Machines) qui seront utilise´es par la suite.
Elles furent introduites pour la premie`re fois dans les anne´es 70 (Vapnik, 1979)
mais ce n’est que re´cemment qu’elles ont commence´ a` prendre de l’ampleur dans
de nombreux domaines d’application. Il ne s’agit ici que d’un court expose´ afin de
permettre au lecteur de comprendre la suite du manuscrit. Pour une revue formelle,
le lecteur inte´resse´ pourra consulter les re´fe´rences Vapnik (1995); Burges (1998);
Gunn (1998) ainsi que celles qui seront indique´es au fur et a` mesure.
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Tout le long de l’expose´, les variables en gras repre´senteront des grandeurs vecto-
rielles.
8.1 Machines d’apprentissage : de´finition
De manie`re ge´ne´rale, l’objectif des machines d’apprentissage est d’apprendre a` clas-
ser des objets a` partir d’une se´rie de mesures sur ceux-ci. L’apprentissage se fait en
employant un e´chantillon d’apprentissage dont on connaˆıt la classe et les mesures.
La machine doit eˆtre ensuite capable de classer un e´chantillon dont on ne connaˆıt
que les mesures.
Toute classification effectue´e a` l’aide des machines d’apprentissage se structure donc
en deux e´tapes, une premie`re e´tape dite d’apprentissage ou` la machine est entraˆıne´e
pour re´soudre un proble`me donne´, et une deuxie`me e´tape de classification propre-
ment dite ou` la machine classe un e´chantillon inconnu.
Un e´chantillon d’apprentissage doit donc eˆtre compose´ de :
1. Un vecteur de mesures : xi ∈ Rn, i = 1, ..., l ;
2. Une classe associe´e a` chaque mesure yi que l’on connaˆıt avec certitude
Celui-ci peut correspondre par exemple a` un e´chantillon de galaxies dont on connaˆıt
de manie`re fiable le type morphologique (yi =[spirale, elliptique, irre´gulie`re]) et dont
on a mesure´ les parame`tres morphologiques pre´sente´s dans le chapitre 2 (xi=[C,A,S,G]).
On suppose alors qu’il existe une distribution de probabilite´s P (x,y) qui associe
une classe probable y a` partir des mesures x. Une machine d’apprentissage est donc
de´finie comme une famille de fonctions f(x, α), xi 7→ yi permettant le passage de
l’espace de mesures a` l’espace des classes. Le choix d’une valeur de α pour un cas
particulier donne lieu a` ce que l’on appelle une machine entraˆıne´e.
8.2 Les machines a` vecteurs support
Les machines a` vecteurs support sont une famille particulie`re de machines d’appren-
tissage dont l’approche consiste a` essayer de trouver les frontie`res optimales entre
plusieurs nuages de points dans l’espace des mesures.
Afin de simplifier la pre´sentation des caracte´ristiques principales, on se limitera au
cas ou` il n’y a que deux classes : {xi, yi}, i = 1, ..., l yi ∈ {−1, 1},xi ∈ Rd sans que
cela implique une perte de ge´ne´ralite´. On appelle alors classe positive le cas y = 1
et classe ne´gative le cas y = −1.
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8.2.1 Machines line´aires, donne´es se´parables
8.2.1.1 Entraˆınement
Commenc¸ons d’abord par le cas le plus simple, c’est-a`-dire des machines line´aires
entraˆıne´es sur des donne´es se´parables (Fig. 8.1). Cela signifie simplement qu’il existe
un hyperplan se´parant les objets appartenant a` l’une ou a` l’autre classe que l’on
appelle hyperplan se´parateur. Le but de l’algorithme est de trouver cet hyperplan.
Ainsi, les points x situe´s sur ce plan ve´rifient l’e´quation :
w.x+ b = 0 (8.1)
w e´tant le vecteur normal a` l’hyperplan, |b|/‖w‖ la distance perpendiculaire de
l’hyperplan a` l’origine et ‖ w ‖ la norme Euclidienne de w. On note alors d+(d−)
les distances entre l’hyperplan et le point de la classe positive (ne´gative) plus proche
de celui-ci et on de´finit alors la marge comme d+ + d−. Pour ce cas ou` les donne´es
sont se´parables, l’algorithme cherche simplement l’hyperplan qui maximise la marge.
On peut l’e´crire de la fac¸on suivante :
xi.w + b ≥ +1 si yi = +1
xi.w + b ≤ −1 si yi = −1 (8.2)
Le syste`me d’e´quations peut eˆtre combine´ en une seule famille d’ine´galite´s :
yi(xi.w + b)− 1 ≥ 0 ∀i (8.3)
Conside´rons maintenant les points pour lesquels l’e´galite´ dans l’e´quation 8.2 est
ve´rifie´e (pour que ces points existent, il suffit de choisir le bon facteur de norma-
lisation pour w et b). Ces points sont donc sur l’hyperplan H1 : xi.w + b = 1 ou
H2 : xi.w + b = −1. Par conse´quent, d+ = d− = 1/‖w‖ et la marge vaut tout
simplement : 2/‖w‖.
Pour trouver l’hyperplan se´parateur, il suffit donc de minimiser ‖w‖2 soumis aux
contraintes 8.3. Dans la pratique, cette minimisation peut se faire en employant
des multiplicateurs de Lagrange : αi, i = 1, ..., l. Les de´tails de son de´veloppement
ne sont pas indispensables a` la compre´hension des principes de fonctionnement
des machines et ne sont donc pas expose´s dans ce chapitre de pre´sentation. On se
limitera a` rappeler l’expression du Lagrangien qu’il faut minimiser par rapport a` w
et b, en imposant que toutes les de´rive´es par rapport aux coefficients αi s’annulent
et que tous les coefficents restent positifs :
minw,b[LP =
1
2‖w‖2 −
l∑
i=1
αiyi(xi.w + b) +
l∑
i=1
αi]
δLP
δαi
= 0
αi ≥ 0
(8.4)
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Il est possible de prouver que cela revient a` re´soudre ce que l’on appelle le pro-
ble`me dual (Fletcher, 1987), c’est-a`-dire maximiser le Lagrangien par rapport aux
coefficients αi en imposant que les de´rive´es par rapport a` w et b s’annulent. Cela
implique alors que :
w =
∑
i
αiyixi
∑
i
αiyi = 0
(8.5)
En remplac¸ant ces conditions dans l’expression du Lagrangien (Eq. 8.4), on obtient
l’expression du Lagrangien dual.
LD =
∑
i
αi − 1
2
∑
i,j
αiαjyiyjxi.xj (8.6)
Il est important de noter pour la suite, que le Lagrangien dual ne de´pend des vec-
teurs de mesures qu’a` travers des produits scalaires : xi.xj. Ceci sera utilise´ pour
introduire des se´parateurs non line´aires dans le paragraphe 8.2.3.
Fig. 8.1 – Illustration du cas line´aire avec des donne´es se´parables en deux dimen-
sions. Les points encercle´s sont les vecteurs de support.
8.2.1.2 Classification
Une fois la machine entraˆıne´e, c’est-a`-dire une fois l’hyperplan optimal pour un
proble`me donne´ connu, l’utilisation de celle-ci pour classer un nouvel e´chantillon
est simple. Il suffit d’identifier de quel coˆte´ de la frontie`re est le point que l’on
veut classer : la classe d’un vecteur x est simplement : f(x) = signe(w.x + b). Le
processus de classement est donc extreˆmement rapide.
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8.2.2 Machines line´aires, donne´es non-se´parables
Si les donne´es ne sont pas se´parables par une surface line´aire (Fig. 8.2), ce qui est
souvent le cas pour des donne´es re´elles, les ine´quations 8.2 n’ont pas de solution.
Comment peut-on alors e´tendre la formulation du paragraphe pre´ce´dent a` ce cas plus
ge´ne´ral ? Cortes & Vapnik (1995) ont propose´ d’introduire des variables positives
ξi, i = 1, · · · , l afin d’autoriser des erreurs de classification dans l’e´chantillon d’en-
traˆınement. Ainsi, les e´quations de´finissant l’hyperplan optimal deviennent :
xi.w + b ≥ +1− ξi si yi = +1
xi.w + b ≤ −1 + ξi si yi = −1
ξi ≥ 0∀i
(8.7)
Pour qu’une erreur intervienne il faut alors que ξi soit supe´rieure a` 1, donc
∑
ξi
est une borne supe´rieure du nombre d’erreurs dans l’e´chantillon d’entraˆınement. Le
re´sultat est que la fonction a` minimiser est maintenant : ‖w‖2/2+ T (∑ ξi), avec T
repre´sentant un parame`tre choisi par l’utilisateur. Plus T est grand, plus le poids
donne´ aux erreurs est important.
Fig. 8.2 – Illustration du cas line´aire avec des donne´es non se´parables.
8.2.3 Machines non line´aires, donne´es non-se´parables
On est souvent confronte´s, lorsqu’il s’agit de classer un e´chantillon re´el, a` des pro-
ble`mes qui sont loin d’eˆtre se´parables par des frontie`res line´aires. Le fait d’autoriser
des erreurs, comme il a e´te´ expose´ au paragraphe pre´ce´dent, confe`re une solution
aux proble`mes mais ne veut pas dire que la qualite´ de la classification soit accep-
table. L’une des caracte´ristiques majeures des machines a` vecteur support est qu’il
est possible de ge´ne´raliser davantage le proble`me au cas ou` la surface se´paratrice
n’est plus line´aire. Il s’agit d’un proble`me plus complexe puisqu’on ne cherche plus
a` tracer un hyperplan dont l’expression mathe´matique est simple mais une hyper-
surface quelconque.
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Boser et al. (1992) ont montre´ cependant qu’en utilisant une vieille approche pre´-
sente´e dans Aizerman et al. (1964), il est possible de contourner le proble`me d’une
manie`re e´le´gante et simple. L’ide´e consiste a` projeter les mesures dans un nouvel
espace Euclidien de plus grande dimension. Un hyperplan dans ce nouvel espace
peut devenir une hypersurface dans l’espace d’origine.
Pour cela il suffit de remarquer que dans le processus de minimisation avec des
multiplicateurs de Lagrange, les vecteurs de donne´es n’interviennent qu’a` travers
des produits scalaires de la forme : xi.xj (e´quation 8.6). Ainsi, il est possible de de´-
finir une fonction Φ effectuant le passage de l’espace des mesures a` un autre espace
H :
Φ : Rd 7→ H (8.8)
L’algorithme d’entraˆınement ne de´pend alors des mesures que par l’interme´diaire de
produits scalaires dans H de la forme : Φ(xi).Φ(xj). S’il existait alors une fonction
noyau K telle que :
K(xi.xj) = Φ(xi).Φ(xj) (8.9)
il suffirait d’utiliser cette fonction pour re´soudre le proble`me de minimisation sans
ne´cessairement connaˆıtre la fonction Φ. En remplac¸ant tout simplement xi.xj par
K(xi,xj) dans l’e´quation 8.6, on produit une machine vivant dans un espace de
plus grande dimension (meˆme infini), et ceci sans rendre plus complexe l’algorithme
d’entraˆınement.
Mais cette machine est-elle utilisable facilement une fois entraˆıne´e ? Autrement dit,
durant la phase de classification, comment peut-on de´terminer de quel coˆte´ de l’hy-
persurface se situent les points ? En effet, il semblerait qu’il faut fatalement connaˆıtre
l’expression du vecteur normal w dans l’espace H. Par chance, encore une fois, la
classification peut se faire en ne faisant intervenir que des produits scalaires entre
les vecteurs de support et le vecteur de mesures :
f(x) =
Ns∑
i=1
αiyiΦ(si).Φ(x) + b =
Ns∑
i=1
αiyiK(si,xj) + b (8.10)
ou` si sont les vecteurs de support. Par conse´quent, il n’est pas ne´cessaire de connaˆıtre
explicitement la fonction Φ.
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Fig. 8.3 – Illustration du cas non line´aire avec des donne´es non se´parables en deux
dimensions.
A la vue de ces explications, il peut paraˆıtre complique´ de trouver des fonctions
satisfaisant les crite`res ne´cessaires. Pour mieux l’illustrer, posons donc un exemple
simple. Supposons que les donne´es vivent dans R2 et que l’on choisit K(xi.xj) =
(xi.xj)
2. Il est alors facile de trouver un espace H et une fonction Φ allant de R2 vers
H telle que (xi.xj)
2 = Φ(x).Φ(y). On peut choisir par exemple H = R3 et :
Φ(x) =

 x
2
1√
2x1x2
x22

 (8.11)
Les questions qui viennent a` l’esprit sont donc : existe-t-il toujours une paire {H,Φ}
ayant les proprie´te´s ne´cessaires ? Quelles sont les fonctions utilisables ?
La re´ponse a` la premie`re question est donne´e par la condition de Mercer (Vapnik,
1995; Courant & D., 1953). Par la suite, on admet que ces fonctions existent.
Quant aux fonctions utilisables, il existe en particulier trois types de fonctions em-
ploye´es classiquement :
Noyau polynomial : K(x,y) = (x.y + 1)p
Noyau sigmo¨ıde : K(x,y) = tanh(κx.y − δ)
Noyau RBF (/emphRadial Basis Function) : K(x,y) = e−‖x−y‖
2
/2σ2
Lequel de ces noyaux est-il recommandable d’employer ? La re´ponse de´pend des
mesures et de la relation existant entre les mesures et les classes associe´es. Malheu-
reusement, cette relation est rarement connue. Il est difficile de connaˆıtre en avance
la forme optimale que devrait avoir la frontie`re. La grande majorite´ des auteurs
recommandent l’utilisation des noyaux RBF comme la cas le plus ge´ne´ral. Ce choix
est base´ sur plusieurs raisons.
D’une part, Keerthi & Lin (2003) ont prouve´ que le cas line´aire est un cas particu-
lier de celui-ci, impliquant que si les donne´es sont mieux se´pare´es par une frontie`re
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line´aire, on devrait la retrouver en employant un noyau RBF. De meˆme, le noyau
sigmo¨ıde peut finalement se comporter comme un noyau RBF pour un certain choix
de parame`tres (Lin & C.J., 2003). D’autre part, le noyau RBF est comple`tement de´-
crit par un seul parame`tre σ, ce qui simplifie le choix en comparaison avec le noyau
sigmo¨ıde qui en emploie deux. Finalement, d’un point de vue purement nume´rique,
l’utilisation de celui-ci pose moins de proble`mes compare´ aux noyaux polynomiaux
qui peuvent prendre des valeurs non borne´es pour certaines valeurs de p.
8.3 Remarques sur l’entraˆınement et le re´glage des pa-
rame`tres
Comme il a e´te´ explique´ ci-dessus, les SVM peuvent donc eˆtre ge´ne´ralise´s pour re´-
soudre des proble`mes non-se´parables et non-line´aires. Pour ce faire, nous avons duˆ
cependant rajouter plusieurs parame`tres par rapport au cas de base line´airement
se´parable. En effet, pour faire face a` des cas se´parables, il a fallu introduire le pa-
rame`tre de tole´rance T (Eq. 8.7), et pour autoriser des frontie`res non-line´aires nous
avons introduit le concept de noyau qui incorpore e´galement des parame`tres. Le
noyau RBF par exemple est parame´trise´ par σ. Donc, avant de re´aliser le travail
d’entraˆınement proprement dit, il est ne´cessaire de fixer ces parame`tres. Comment
cela peut eˆtre fait ? Il existe plusieurs manie`res d’aborder le proble`me. La plus
simple, bien qu’elle ne soit pas optimale du point de vue du temps de calcul, est
appele´e me´thode par validation croise´e. Il s’agit simplement d’une recherche syste´-
matique ; on se´pare ainsi l’e´chantillon d’entraˆınement en plusieurs sous-e´chantillons
puis chacun de ces sous-e´chantillons est utilise´ pour valider un entraˆınement re´alise´
avec le reste des points. La qualite´ de la validation croise´e est obtenue comme la
moyenne de toutes les pre´dictions.
Afin de fixer les parame`tres (T,σ) on re´alise donc des validation croise´es avec toutes
les combinaisons possibles de valeurs dans une grille fixe´e par l’utilisateur. On garde
alors la combinaison donnant la qualite´ de la validation croise´e la plus e´leve´e. C’est
ensuite ce choix de parame`tres qui est utilise´ pour entraˆıner l’e´chantillon total.
8.4 Probabilite´s
Une machine entraˆıne´e pour un proble`me particulier offre donc en sortie une pre´dic-
tion strictement binaire : l’objet appartient ou non a` une classe donne´e. Cependant,
il peut parfois s’ave´rer plus inte´ressant d’avoir une information plus nuance´e. Autre-
ment dit, une estimation d’une probabilite´ d’appartenance a` une classe en fonction
de la position de l’objet dans l’espace de parame`tres :
pi = p(y = i|x) (8.12)
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De nombreux auteurs ont propose´ des me´thodes pour re´soudre ce proble`me. Pro-
bablement, la technique la plus re´pandue est celle imagine´e par Platt (1999) et
ame´liore´e par la suite par Wu et al. (2004). Ils de´montrent en effet que la probabi-
lite´ peut eˆtre parame´tre´e par une loi de la forme :
P (y = 1|f) = 1
1 + exp(Af +B)
(8.13)
ou` f est de´fini dans 8.10. Les parame`tres A et B sont de´termine´s par un ajustement
sur l’e´chantillon d’entraˆınement.
De cette manie`re, une fois les parame`tres connus, il est possible d’appliquer cette
loi sur l’e´chantillon a` classer et d’associer ainsi non seulement une classe d’appar-
tenance, mais aussi une probabilite´.
8.5 Bilan
Les machines a` vecteur support sont une classe particulie`re de machines d’apprentis-
sage offrant une interpre´tation ge´ome´trique directe : elles trouvent la frontie`re opti-
male entre plusieurs nuages de points dans un espace n-dimensionnel. Un processus
de classification standard peut se de´composer en quatre e´tapes principales :
1. Choix du noyau (dans ce qui suit le noyau c’est le noyau RBF qui sera em-
ploye´) ;
2. Choix des meilleurs parame`tres (T,σ) (par validation croise´e) ;
3. Entraˆınement de la machine avec les parame`tres se´lectionne´s ;
4. Test.
A la sortie de la classification, nous obtenons pour chaque objet, une classe estime´e
et une probabilite´ d’appartenance a` cette classe.
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Abstract : We present a new non-parametric method to quantify morphologies
of galaxies based on support vector machines. The method which can be seen as a
generalization of the classical C/A classification but with an unlimited number of
dimensions and non-linear boundaries between decision regions, is fully automated
and thus particularly well adapted to large cosmological surveys. The source code is
available for download at : http://www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.html.
To test the method, we use a seeing limited near-infrared (Ks band, 2, 16µm) sample
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observed with WIRCam at CFHT at a median redshift of z ∼ 0.8. The machine is
trained with a simulated sample built from a local visually classified sample from
the SDSS, chosen in the high-redshift sample’s rest-frame (i band, 0.77µm) and
artificially redshifted to match the observing conditions. We use a 12-dimensional
volume, including 5 morphological parameters, and other characteristics of galaxies
such as luminosity and redshift. A fraction of the simulated sample is used to test
the machine and assess its accuracy.
We show that a qualitative separation in two main morphological types (late type
and early type) can be obtained with an error lower than 20% up to the comple-
teness limit of the sample (KAB ∼ 22), which is more than 2 times better that
what would be obtained with a classical C/A classification on the same sample
and indeed comparable to space data. The method is optimized to solve a speci-
fic problem, offering an objective and automated estimate of errors that enables a
straightforward comparison with other surveys. Selecting the training sample in the
high-redshift sample rest-frame makes the results free from wavelength dependent
effects and hence its interpretation in terms of evolution easier.
The results shown here have been published in A&A (Huertas-Company et al.,
2008). The paper is presented in appendix E.
Resumen : Se presenta un me´todo nuevo no parame´trico de estimacio´n morfolo´-
gica basado en ma´quinas de vector soporte. Dicho me´todo puede ser analizado como
una generalizacio´n de los me´todos cla´sicos basados en la concentracio´n y la asime-
tr´ıa a n dimensiones y con fronteras no lineales. El co´digo fuente es pu´blico y puede
ser descargado en la direccio´n : http://www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.
html.
Para probar el me´todo se he empleado una muestra de galaxias en la banda Ks ob-
servadas con el CFHT situada a un redshift medio de z ∼ 0.8. Se entrena la ma´quina
mediante una muestra local del SDSS adaptada para reproducir las condiciones ob-
servacionales e instrumentales de la muestra que se desea analizar. La clasificacio´n
se realiza en un espacio de 12 dimensiones que incluye para´metros morfolo´gicos as´ı
como otras caracter´ısticas de las galaxias. Una parte de la muestra simulada se em-
plea para el ana´lisis de errores.
Se logra una separacio´n en dos tipos con un error inferior al 20% hasta KAB ∼ 22.
Los resultados han dado lugar a una publicacio´n en A&A (Huertas-Company et al.,
2008). El contenido ı´ntegro del art´ıculo puede ser consultado en el anexo E.
Lorsqu’ Abraham et al. (1994); Abraham et al. (1996) ont propose´ leur me´thode de
classification base´e sur les positions des galaxies dans le plan C/A, ils ont montre´,
en utilisant un e´chantillon d’e´talonnage, qu’il existe une bonne se´paration entre
les trois types morphologiques graˆce a` des se´parateurs line´aires. Autrement dit, ils
ont essaye´ de maximiser les marges entre trois populations dans un espace a` deux
dimensions en utilisant des noyaux line´aires. C’est exactement le travail re´alise´ par
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les SVM dans le cas line´aire se´parable (c.f. § 8.2.1). De ce point de vue, les machins
a` vecteur support, repre´sentent une ge´ne´ralisation directe vers un classement non-
parame´trique avec plus de dimensions et des frontie`res non-line´aires. Ce chapitre
pre´sente le re´sultat de ces recherches qui ont donne´ lieu a` une publication dans
A&A : (Huertas-Company et al., 2008)
D’autres auteurs (e.g. Brinchmann et al., 1998) ont prouve´ que le proble`me de
classifications de galaxies par des me´thodes non-parame´triques est loin d’eˆtre un
proble`me line´airement se´parable du fait des importantes contaminations dans le
plan C/A. Nous avons donc de´cide´ d’employer, dans les paragraphes qui suivent,
les machines a` vecteurs support les plus ge´ne´rales, c’est-a`-dire non-line´aires, avec
un noyau RBF.
Pour l’utilisation des SVM, nous avons employe´ la libraire libSVM (Chang & Lin,
2001) disponible gratuitement.
9.1 Validation sur un e´chantillon bien re´solu
Dans un premier temps, afin de ve´rifier que les SVM marchent correctement pour
la classification de galaxies, nous avons re´alise´ un premier test sur un e´chantillon
bien re´solu. Nous avons pour cela utilise´ un e´chantillon de ∼ 500 galaxies du Sloan
Digital Sky Survey (SDSS, chapitre 1) en bande i dont la morphologie est bien
connue car les galaxies ont e´te´ classe´es a` l’oeil par plusieurs personnes (Tasca &
White, 2005). Les galaxies sont donc des galaxies proches, bien re´solues et avec un
bon rapport S/B. Dans ces conditions, les me´thodes C/A classiques ont des bonnes
performances. Le but est donc de ve´rifier que l’on peut obtenir au moins les meˆmes
performances en employant des machines a` vecteurs support.
9.1.1 C/A classique et SVM 2-D
Nous avons donc mesure´ les parame`tres de concentration et asyme´trie sur l’ensemble
de l’e´chantillon (c.f. § 2.2.1.2) puis repre´sente´ les valeurs dans un plan afin de re´aliser
une classification en deux types (elliptique/spirale). D’un coˆte´, nous avons trace´
une frontie`re line´aire a` l’oeil comme dans les travaux pre´ce´dents, puis d’un autre
coˆte´, nous avons employe´ une machine SVM a` deux dimensions. Les re´sultats sont
pre´sente´s dans la figure 9.1.
On constate tout d’abord que les frontie`res obtenues sont diffe´rentes e´tant donne´
que les SVM ne produisent pas de se´parateurs line´aires. Cependant, les perfor-
mances obtenues sont tout a` fait consistantes. En effet, la comple´tude (fraction de
galaxies pour lesquelles la morphologie est estime´e correctement) et la contamina-
tion (fraction de galaxies mal classe´es) sont essentiellement les meˆmes pour les deux
me´thodes (c.f. Tab. 9.1).
Afin de confirmer ce raisonnement, mais e´galement pour ve´rifier qu’il n’y a pas
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Fig. 9.1 – Comparaison d’une classification C/A classique (gauche) et d’une clas-
sification par SVM (droite) sur le meˆme e´chantillon. Les triangles repre´sentent des
galaxies classe´es a` l’oeil comme tardives (late-type) et les cercles des galaxies pre´-
coces (early-type). Les chiffres montrent les probabilite´s qu’une galaxies classe´e au-
tomatiquement ait le meˆme type morphologique qu’a` l’oeil.
de biais additionnels, nous avons re´alise´ e´galement une comparaison entre les deux
me´thodes galaxie par galaxie. On trouve que 98% (94%) des galaxies classe´es ellip-
tiques (spirales) par une me´thode le sont aussi par la deuxie`me.
Nous pouvons donc conclure que pour un e´chantillon bien re´solu, tracer les frontie`res
avec des SVM ou a` la main est e´quivalent. L’avantage principal de l’emploi des SVM
e´tant cependant que le trace´ se fait de manie`re automatique et optimale pour re´duire
les contaminations. Qu’en est-il si on augmente le nombre de parame`tres ? Y a t-il
un gain significatif pour cet e´chantillon ?
9.1.2 C/A classique et SVM 4-D
En effet, un des avantages majeurs de l’utilisation de SVM est qu’un nombre de di-
mensions the´oriquement illimite´ peut eˆtre employe´. Il est donc inte´ressant de regar-
der si cela apporte un gain lorsque l’e´chantillon est bien re´solu et que les me´thodes
a` deux dimensions marchent de´ja` correctement. Pour ce faire, nous avons donc en-
traˆıne´ une machine a` quatre parame`tres : concentration, asyme´trie, smoothness et
gini. Les re´sultats sont re´sume´s dans le tableau 9.1. On constate qu’il n’y a pas
un gain significatif. Nous avons confirmation que, lorsqu’il s’agit d’un e´chantillon
bien re´solu et ayant un bon rapport S/B, les me´thodes classiques a` deux dimen-
sions marchent correctement et l’apport de dimensions additionnelles ne permet pas
d’ame´liorer la qualite´.
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9.2 Application a` des galaxies lointaines observe´es avec
des te´lescopes terrestres
Si l’on observe des objets a` grand redshift avec un te´lescope au sol, le rapport S/B
de´croˆıt, ils deviennent mal re´solus et, par conse´quent, plus syme´triques et moins
concentre´s (e.g. Conselice et al., 2000). La se´paration dans le plan C/A devient
moins claire et le trace´ des frontie`res difficile. C’est pour cela que des donne´es spa-
tiales sont ge´ne´ralement employe´es (c.f. premie`re partie). Quand il s’agit de donne´es
prises au sol, les classifications se font ge´ne´ralement en employant des couleurs (e.g.
Zucca et al., 2006). Il est bien connu cependant (c.f. § 2.2.1.3) que les classifications
base´es exclusivement sur des couleurs peuvent pre´senter d’importantes contamina-
tions a` cause de la pre´sence par exemple de galaxies elliptiques bleues qui n’existent
pratiquement pas dans l’Univers local. Une classification morphologique structu-
relle est donc souhaitable d’autant plus qu’un nombre croissant de donne´es sol est
disponible a` la communaute´.
Dans les paragraphes qui suivent, nous nous interrogerons sur le fait suivant : les
possibilite´s offertes par les machines a` vecteurs support, telles que l’utilisation d’un
grand nombre de dimensions ou l’emploi de frontie`res non line´aires, peuvent-elles
permettre d’obtenir un gain dans la classification de galaxies lointaines observe´es
depuis le sol ?
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Tab. 9.1 – Comparaison des performances de trois me´thodes (C/A classique, SVM a` deux dimensions et SVM a` 4 dimensions) sur
un e´chantillon local bien re´solu. Le tableau montre pour chaque me´thode les relations entre le type visuel et le type automatique.
C/A classique SVM C/A SVM 4-D
Early-Type Late-Type Early-Type Late-Type Early-Type Late-Type
Visual Early-Type 0.80 (254) 0.09 (17) 0.79 (256) 0.08 (15) 0.79 (251) 0.10 (20)
Visual Late-Type 0.20 (65) 0.91 (172) 0.21 (72) 0.92 (166) 0.21 (67) 0.90 (171)
Tab. 9.2 – Comparaison des performances de classification sur l’e´chantillon WIRCam avec trois me´thodes diffe´rentes : C/A classique,
C/A SVM et SVM a` 12 dimensions. Le nombre d’objets dans chaque intervalle est indique´ entre parenthe`ses.
C/A classique SVM C/A SVM 12-D
Early-Type Late-Type Early-Type Late-Type Early-Type Late-Type
Visual Early-Type 0.59 (96) 0.51 (321) 0.57 (304) 0.45 (113) 0.75 (365) 0.18 (52)
Visual Late-Type 0.41 (65) 0.49 (309) 0.43 (236) 0.55 (138) 0.25 (149) 0.82 (225)
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9.2.1 Description de la me´thode
La me´thode propose´e pour re´pondre a` cette question peut eˆtre de´compose´e en quatre
e´tapes principales (Fig. 9.2) :
Fig. 9.2 – Etapes de la me´thode de classification morphologique propose´e.
1. Construction de l’e´chantillon d’entraˆınement : l’e´talonnage est re´alise´
a` partir d’un e´chantillon local dont on connaˆıt la morphologie qui est ensuite
adapte´ pour reproduir les conditions d’observation (bruit de fond et re´solu-
tion), et les proprie´te´s physiques (magnitude, redshift) de l’e´chantillon a` grand
redshift a` analyser. Ceci est de´crit dans le de´tail dans le paragraphe 9.2.3.
2. Mesure des parame`tres morphologiques sur l’e´chantillon d’entraˆıne-
ment : on obtient les mesures de ces parame`tres en utilisant les expressions
de´crites dans le chapitre 2. Comme on le verra par la suite, d’autres para-
me`tres non-morphologiques pouvant eˆtre corre´le´s avec le type de la galaxie
peuvent eˆtre e´galement inclus.
3. Entraˆınement d’une machine a` vecteurs support sur une fraction de
l’e´chantillon d’entraˆınement et utilisation la fraction restante pour estimer les
erreurs de classification.
4. Classification de l’e´chantillon re´el en utilisant la machine entraˆıne´e pre´-
ce´demment.
Dans les paragraphes qui suivent, on de´crit chacune des ces e´tapes plus pre´cise´-
ment.
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9.2.2 L’e´chantillon re´el
Afin d’illustrer la me´thode concre`tement, nous avons utilise´ des donne´es dans l’in-
frarouge proche (bande Ks, 2.12µm) obtenues avec la came´ra WIRCam (Thibault
et al., 2003) installe´e au CFHT. Le champ observe´ fait partie du Canada France
Hawaii Legacy Survey (CFHTLS) et est centre´ dans le champ COSMOS (Scoville
& COSMOS Team, 2005). Une description de´taille´e de ces donne´es sera faite dans
le chapitre 10 qui de´crit l’exploitation scientifique. Dans ce chapitre, nous avons
utilise´ un re´gion de 10
′ × 10′ dans le seul but d’illustrer la me´thode. Il est utile de
noter cependant, pour une compre´hension correcte de ce qui suit, que les galaxies
sont situe´es a` un redshift photome´trique moyen de ∼ 0.8 (Ilbert et al., 2006), que
l’e´chantillon est complet jusqu’a` KAB ∼ 23 et que la re´solution moyenne des images
est de FWHM ∼ 0.7 (Fig. 9.3).
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Fig. 9.3 – Distributions de magnitude re´elles et simule´es. Ligne continue : distribu-
tion re´elle, ligne en pointille´s : distribution simule´e.
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9.2.3 L’e´talonnage
L’e´talonnage de l’espace de parame`tres est donc fait a` l’aide d’un e´chantillon local.
Concre`tement, nous avons employe´ le meˆme e´chantillon que dans le paragraphe 9.1 :
1472 objets du SDSS en bande i. L’objectif est de construire un e´chantillon d’e´ta-
lonnage le plus proche possible de l’e´chantillon re´el, mais pour lequel la morphologie
est connue sans ambigu¨ıte´. Afin de re´duire les effets de k-correction, l’e´chantillon
est choisi dans la bande i qui correspond en premie`re approximation a` la bande au
repos pour un e´chantillon a` z ∼ 1 en bande Ks. Il est possible e´galement de raffiner
ceci en utilisant plusieurs bandes en fonction du redshift, comme je le montrerai par
la suite (c.f. § 10.4.1).
On ge´ne`re ensuite une paire ale´atoire de (magnitude, redshift) suivant une distribu-
tion de probabilite´s identique aux distributions de magnitude et redshift re´elles. Ceci
a pour but de ge´ne´rer un e´chantillon synthe´tique qui ait les meˆmes distributions
en redshift et magnitude que l’e´chantillon re´el (Fig. 9.3). Dans un deuxie`me temps,
une fois que chaque galaxie de l’e´chantillon local a une paire de valeurs associe´es,
on proce`de en quatre e´tapes (Fig. 9.4) :
1. Tout d’abord, les e´toiles d’avant plan sont supprime´es en employant la carte
de segmentation de SExtractor. Les zones ou` des e´toiles sont de´tecte´es sont
remplace´es par un bruit ale´atoire ayant la meˆme moyenne et variance que le
bruit de l’image.
2. La re´solution est de´grade´e. On rame`ne le pixel a` la taille angulaire qu’il aurait
a` grand redshift et on convolue par une gaussienne de largeur angulaire e´gale
au seeing des observations.
3. Troisie`mement, l’image de la galaxie est re´e´chantillonne´e pour que la galaxie
acquie`re la taille angulaire attendue avec la taille de pixel des observations a`
grand redshift (dans ce cas 0.15”). Dans cette e´tape, l’intensite´ est e´galement
mise a` l’e´chelle pour que la galaxie ait la magnitude qui lui a e´te´ assigne´e. On
introduit une contrainte supple´mentaire : la valeur moyenne du fond de l’image
cre´e´e doit eˆtre au moins un facteur 3 infe´rieure a` la valeur du fond re´el afin
d’e´viter que le bruit de l’image original domine. Cela a pour conse´quence que
les objets trop brillants (typiquement Ks < 17) ne peuvent pas eˆtre simule´s
car le facteur d’e´chelle a` appliquer s’ave`re eˆtre trop petit pour arriver a` re´duire
le niveau du fond (c.f. Fig. 9.3).
4. L’image ainsi simule´e est plonge´e dans le vrai fond de l’image.
En re´sume´, l’e´chantillon simule´ reproduit les conditions physiques (magnitude, red-
shift) ainsi que les conditions d’observation (bruit de fond, re´solution). De plus, il
est choisi dans la bande correspondant a` la bande au repos de l’e´chantillon a` grand
redshift re´duisant ainsi les effets de k-correction.
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Fig. 9.4 – Illustration des diffe´rentes e´tapes de la construction de l’e´chantillon d’en-
traˆınement. 1 : Image originale, 2 : Suppression des e´toiles d’avant plan, 3 : Image
apre`s convolution, 4 : Image re´e´chantillonne´e, 5 : Image finale « plonge´e » dans le
champ re´el.
9.2.4 Mesure des parame`tres de classification
Une fois l’e´chantillon d’entraˆınement construit, on mesure des parame`tres mor-
phologiques sur celui-ci. On mesure en particulier les 5 parame`tres de´crits dans le
chapitre 2, a` savoir : la concentration, l’asyme´trie, le gini, la smoothness et le M20.
De plus, comme il a e´te´ de´crit dans les chapitres pre´ce´dents, les valeurs obtenues
pour ces parame`tres peuvent de´pendre de la taille, de la luminosite´ ou du redshift
de la galaxie (Brinchmann et al., 1998; Bershady et al., 2000). Par conse´quent, l’in-
clusion de ces parame`tres dans l’espace de classification devrait aider la machine
a` identifier des biais e´ventuels. Nous avons donc mesure´ 7 parame`tres additionnels
que l’on a classe´s en quatre cate´gories :
– Forme : l’ellipticite´ de la galaxie mesure´e par SExtractor (rapport entre le petit et
le grand axe des ellipses isophotales de la galaxie) et le parame`tre CLASS STAR
de SExtractor e´galement qui permet de se´parer les e´toiles des galaxies. Etant
donne´ qu’il peut varier entre 0 et 1, il peut eˆtre vu comme une mesure de la
compacite´ de la galaxie.
– Taille : dans la taille, on inclut l’aire isophotale de la galaxie ainsi que le rayon
pe´trosien (c.f. chapitre 2).
– Luminosite´ : la magnitude et la brillance de surface sont utilise´es en tant qu’in-
dicateurs de luminosite´.
– Distance : la mesure de distance est donne´e par le redshift photome´trique.
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9.2.5 Re´sultats
Afin de tester la me´thode, nous avons re´alise´ un certain nombre de tests de´crits
dans les paragraphes qui suivent. Dans tous les cas, la meˆme proce´dure est adopte´e :
l’entraˆınement de la machine se fait avec un e´chantillon de 500 galaxies de catalogue
simule´, et le reste de l’e´chantillon (e´chantillon de test, i.e. ∼ 1000 galaxies) est
employe´ pour mesurer la qualite´ des classifications. La classification est limite´e a`
deux classes (tardives et pre´coces) ; d’une part, parce que l’e´chantillon local utilise´
pre´sente tre`s peu de galaxies irre´gulie`res, et d’autre part, parce que la qualite´ des
images permettrait difficilement de re´aliser une classement plus fin. De plus, dans
la plupart des e´tudes statistiques, il est largement suffisant de se´parer les galaxies
en deux grandes classes. Cela n’implique cependant pas une perte de ge´ne´ralite´ de
la me´thode. Le meˆme type d’analyse peut eˆtre re´alise´ avec un nombre de classes
plus important.
9.2.5.1 C/A classique vs. 2-D SVM
Est-il possible de classer cet e´chantillon avec une approche C/A classique ?
Nous avons repre´sente´ dans le plan C/A les objets les plus brillants de l’e´chantillon
d’entraˆınement (Ks < 20) pour lesquels le type morphologique est connu, et nous
avons essaye´ de tracer une frontie`re line´aire afin de se´parer les deux populations.
Comme pre´vu, les deux distributions sont maintenant difficilement se´parables et le
trace´ de la ligne droite devient extreˆmement difficile. Cela est confirme´ par les per-
formances obtenues lorsque tout l’e´chantillon est classe´ (Tab. 9.2) : les comple´tudes
et les contaminations sont essentiellement les meˆmes que celles obtenues avec un
classement ale´atoire (autour de ∼ 50%). L’approche classique ne peut donc pas eˆtre
utilise´e pour classer cet e´chantillon.
Qu’en est-il d’une classification avec une machine a` vecteurs support a` 2 dimensions
(C et A) ? Le fait d’utiliser des frontie`res non-line´aires apporte t-il un gain ? Les re´-
sultats sont montre´s e´galement dans le tableau 9.2. On constate un le´ger gain, mais
les performances sont toujours compatibles avec une classification ale´atoire.
9.2.5.2 n-D vs. 2-D
Peut-on ame´liorer la qualite´ de la classification en augmentant le nombre de para-
me`tres ? Pour re´pondre a` cette question, nous avons entraˆıne´ une machine a` deux
dimensions (C et A) qui doit globalement donner les meˆmes performances qu’une
classification C/A (d’apre`s ce qui a e´te´ vu dans le paragraphe 9.1) puis une ma-
chine a` 12 dimensions avec tous les parame`tres de´crits dans le paragraphe 9.2.4. Les
re´sultats de la comparaison sont repre´sente´s dans le tableau 9.2. On constate que
l’inclusion de tous les parame`tres re´sulte en un gain tre`s significatif. En effet, alors
qu’une classification a` deux parame`tres est presque ale´atoire, celle a` 12 dimensions
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a un taux de re´ussite de l’ordre de 80%.
Afin de ve´rifier la robustesse de cet effet, nous avons e´tudie´ la qualite´ des classi-
fications en fonction de trois proprie´te´s principales des galaxies : la luminosite´, la
distance et l’aire isophotale (Fig. 9.5). Pour ce faire, des objets sont rajoute´s au
fur et a` mesure, et on calcule a` chaque fois la fraction globale de galaxies classe´es
correctement puis celle par type morphologique, c’est a` dire le nombre d’elliptiques
classe´es en tant qu’elliptiques et le nombre de spirales identifie´es comme spirales
(NE→E, NS→S).
Plusieurs conclusions peuvent eˆtre tire´es de cette comparaison :
– L’utilisation de plus de deux parame`tres fait augmenter la qualite´ globale de la
classification dans tout le domaine de variation des magnitudes, redshift et des
surfaces. En effet, dans le cas a` deux dimensions, le taux de re´ussite moyen est
autour de ∼ 60% et de´croˆıt jusqu’a` ∼ 50%, ce qui implique une forte contamina-
tion dans le plan C/A, en accord avec les re´sultats du paragraphe 9.2.5.1. Dans
le cas a` 12 dimensions cependant, le taux de re´ussite se situe autour de 80%, ce
qui est comparable a` celui obtenu avec des donne´es spatiales (Menanteau et al.,
2006).
– Le gain se traduit e´galement dans les performances propres a` chaque type morpho-
logique. Dans le cas a` deux dimensions, la re´ponse de la machine est asyme´trique :
les galaxies elliptiques sont classe´es avec un taux de re´ussite de ∼ 65% alors que
pour les galaxies spirales celui-ci descend a` ∼ 50%. Ceci implique une sures-
timation des galaxies elliptiques ; une fraction importante des galaxies spirales
est classe´e comme elliptique. Lorsque 12 dimensions sont employe´es, la re´ponse
devient syme´trique.
9.2.5.3 Comment fixer le nombre de parame`tres ?
A la vue des ces re´sultats on peut se demander s’il existe un nombre de parame`tres
optimal ? Autrement dit, tous ces parame`tres sont-ils ne´cessaires ? Ou alors, y a
t-il des parame`tres susceptibles d’introduire des biais dans la classification voire de
de´grader la qualite´ de celle-ci ?
Afin d’y re´pondre, nous avons re´alise´ un test simple qui consiste a` entraˆıner plu-
sieurs machines avec un nombre de parame`tres croissant. On commence par une
machine a` deux dimensions (C et A) et on rajoute successivement des parame`tres.
Pour chaque machine, on e´tudie les performances sur l’e´chantillon de test. Le re´sul-
tat est montre´ dans la figure 9.6.
On constate d’une part que tous les parame`tres n’apportent pas la meˆme quantite´
d’informations. Les parame`tres de type morphologique et de forme suffisent prati-
quement pour obtenir la qualite´ maximale. En particulier, le coefficient gini ainsi
que l’ellipticite´ semblent avoir un poids important. D’autre part, le taux de re´us-
site est une fonction monotone croissante du nombre de parame`tres. Information
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Fig. 9.5 – Performances cumule´es des classifications pour une machine a` 2D (colonne
de gauche) et a` 12D (colonne de droite) en fonction de la magnitude (a et b), de
l’aire (c et d) et du redshift (e et f). Un e´chantillon de ∼ 1000 galaxies est employe´
pour re´aliser les tests. Les lignes continues repre´sentent les performances globales
(nombre de galaxies classe´es correctement) et les lignes discontinues les fractions
d’elliptiques et de spirales classe´es correctement. Les images montrent une galaxie
typique dans un intervalle de magnitude, redshift ou aire donne´.
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particulie`rement importante puisqu’elle implique que l’inclusion d’un nombre trop
important de parame`tres ne re´sulte pas en une de´ge´ne´rescence. De plus, cela n’im-
plique pas non plus une augmentation significative du temps de calcul.
On verra cependant dans le chapitre 10 que lorsque l’on classe des objets re´els et
non pas des simule´s, certains parame`tres sont susceptibles d’introduire des biais s’ils
ne sont pas repre´sentatifs de la distribution re´elle.
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Fig. 9.6 – Re´sultats des classifications en fonction du nombre de parame`tres em-
ploye´s. Le premier point correspond a` une classification C/A et chaque point cor-
respond a` un nouveau parame`tre ajoute´.
9.2.5.4 Influence de l’e´chantillon d’entraˆınement
Un autre point important est l’influence de l’e´chantillon d’entraˆınement. En ef-
fet, la me´thode de´crite ici est base´e sur un e´chantillon qui essaye de reproduire le
plus fide`lement possible les proprie´te´s physiques et instrumentales de l’e´chantillon
a` analyser. Jusqu’a` quel point est-ce important ? Peut-on employer un e´chantillon
d’entraˆınement meˆme s’il n’est pas tout a` fait adapte´ au proble`me a` re´soudre ?
Nous avons simule´ un e´chantillon reproduisant les conditions d’observation des don-
ne´es NACO de la premie`re partie puis entraˆıne´ une machine qui a e´te´ utilise´e pour
classer l’e´chantillon WIRCam. Les re´sultats sont montre´s dans le tableau 9.3. La
qualite´ globale de la classification de´croˆıt jusqu’a` ∼ 62% si le mode`le NACO est
employe´. On en conclut donc que l’adaptation de l’e´chantillon d’entraˆınement aux
donne´es est fondamentale. Ce point sera a` nouveau aborde´ lors de l’exploitation
scientifique des donne´es WIRCam dans le chapitre 10.
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Tab. 9.3 – Effet sur les classifications apre`s une modification de l’e´chantillon d’en-
traˆınement.
Mode`le WIRCam Mode`le NACO
Global 0.83 0.62
NE→E 0.81 0.96
NS→S 0.84 0.24
9.2.6 Quelques mots sur le me´lange morphologique
Il est inte´ressant e´galement de se demander quelle est l’influence de la distribution
morphologique dans l’e´chantillon d’entraˆınement. Il est bien connu en effet, que
le nombre de galaxies spirales est supe´rieur a` celui des galaxies elliptiques dans
l’Univers local. Ceci veut-il dire que l’e´chantillon d’entraˆınement doit refle´ter cet
aspect ? Y-a-t-il une distribution optimale ? De manie`re ge´ne´rale, les SVM essayent
de minimiser les erreurs, c’est-a`-dire re´duire au maximum le nombre d’identifications
incorrectes dans l’e´chantillon d’entraˆınement. Cela peut poser des proble`mes si les
objets de chaque classe ne sont pas repre´sente´s e´quitablement en nombre. En effet,
supposons un cas extreˆme dans lequel l’e´chantillon d’entraˆınement contiendrait 95%
de galaxies spirales contre seulement 5% de galaxies elliptiques. Dans ce cas, le
processus d’optimisation d’erreurs peut mener a` prendre la de´cision suivante : si je
dis que toutes les galaxies sont syste´matiquement spirales, alors je ne me trompe que
dans 5% des cas, obtenant ainsi un taux de re´ussite de 95%. La classification d’un
e´chantillon re´el avec une machine entraˆıne´e de telle fac¸on conduira ine´vitablement
a` un e´chantillon ne contenant que des galaxies spirales.
Ce me´canisme est un proble`me bien connu des SVM lorsque l’on essaye de classer
des donne´es non e´quilibre´es (unbalanced data en anglais). Certains auteurs (e.g.
Osuna et al., 1997) ont alors propose´ d’utiliser des poids ou pe´nalite´s diffe´rents
pour chacune des classes afin qu’une erreur dans la classe moins repre´sente´e soit
plus pe´nalise´e. La fonction a` minimiser devenant alors : ‖w‖2/2 + T1(
∑
yi=1
ξi) +
T2(
∑
yi=−1
ξi). La technique de minimisation reste essentiellement la meˆme, mais il
est ne´cessaire maintenant de choisir des pe´nalite´s diffe´rentes pour chaque classe,
ce qui complexifie ine´vitablement le proble`me. C’est pour cette raison que nous
avons de´cide´ d’employer syste´matiquement un e´chantillon d’entraˆınement contenant
le meˆme nombre d’objets de chaque classe. Il peut cependant s’ave´rer inte´ressant
d’explorer cette voie en particulier pour classer des galaxies irre´gulie`res. Celles-ci
e´tant ge´ne´ralement beaucoup moins repre´sente´es que les galaxies re´gulie`res, il est
difficile de trouver un e´chantillon d’entraˆınement qui soit e´quilibre´. Cela fait partie
des travaux en cours au moment de la re´daction de ce manuscrit.
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9.3 Mise a` disposition du code
Le code permettant d’appliquer les diffe´rentes e´tapes de cette me´thode a` un e´chan-
tillon de galaxies lointaines a e´te´ mis a` la disposition de la communaute´ scientifique
sous le nom de GalSVM. Un site internet de´die´ a` ce propos a` e´te´ de´veloppe´1, depuis
lequel le code peut eˆtre te´le´charge´. Un manuel d’utilisation ainsi qu’une documen-
tation de chacune des fonctions composant le code ont e´te´ e´galement de´veloppe´s
(c.f. annexe D).
Fig. 9.7 – Interface du site internet permettant de te´le´charger le code source de
GalSVM.
9.4 Bilans et conclusions
J’ai pre´sente´ une nouvelle me´thode pour l’analyse morphologique d’e´chantillons cos-
mologiques base´e sur l’utilisation de machines a` vecteur support. Elle peut eˆtre vue
comme une ge´ne´ralisation des me´thodes non-parame´triques classiques mais avec
un nombre illimite´ de dimensions et des frontie`res non-line´aires. La me´thode est
spe´cialement conc¸ue pour eˆtre applique´ a` des releve´s de galaxies puisqu’elle est
comple`tement automatique et permet une estimation objective et reproductible des
erreurs de classement. Le fait d’employer un e´chantillon d’entraˆınement dans la
bande au repos de l’e´chantillon a` grand redshift a` analyser rend le re´sultat plus
robuste face aux effets de k-correction permettant une interpre´tation plus directe
1http://www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.html
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en termes e´volutifs.
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Abstract : We use the method presented in the previous chapter to classify
∼ 50000 galaxies in the COSMOS area. Galaxies are observed in the near-infrared
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at a median redshift of z ∼ 0.8 with a median FWHM of 0.8” using WIRCam at
CFHT. These data are particularly important because K-band data have the ad-
vantage of probing old stellar populations in the rest-frame for z < 2 enabling a
determination of galaxy morphological types unaffected by recent star formation.
We use a 10-dimensional volume, including 5 morphological parameters, and other
caracteristics of galaxies such as luminosity and redshift. The obtained classification
is used to investigate the redshift distributions and number counts per morphologi-
cal type up to z ∼ 2 and to compare to the results obtained with HST/ACS in the
I-band on the same objects from other works in order to quantify the morphological
k-correction effects.
We associate to every galaxy with Ks < 21.5 and z < 2 a probability between 0
and 1 of being late-type or early-type. We use this value to assess the accuracy of
our classification as a function of physical parameters of the galaxy and to correct
from classification errors. The classification is found to be reliable up to z ∼ 2. The
mean probability is p ∼ 0.8. It decreases with redshift and with size, especially for
the early-type population but remains above p ∼ 0.7.
We observe an increase of the early-type population from z ∼ 2 (∼20%) to the
present (∼30%) probably reflecting a progressive building up of the red sequence
from late-type objects. The classification is globally in good agreement with the one
obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ∼ 1, the I-band classification tends to
find less early-type galaxies than the Ks-band one by a factor ∼1.5 which might be
a consequence of morphological k-correction effects. We argue therefore that studies
based on I-band HST/ACS classifications at z > 1 could be underestimating the
elliptical population.
These results are described in a paper that will be soon submitted to A&A and
which is included in appendix E.
Resumen : A continuacio´n se usa el me´todo expuesto en el cap´ıtulo anterior para
clasificar ∼ 50000 galaxias en el a´rea de COSMOS. Las galaxias han sido observadas
en el infrarrojo cercano con WIRCam (CFHT) y se situ´an a un redshift medio de
∼ 0.8. Dichos datos son de particular intere´s puesto que la banda K permite captar
la emisio´n proveniente de estrellas viejas y ofrece pues una morfolog´ıa gala´ctica poco
afectada por episodios recientes de formacio´n estelar. Se emplea un espacio de 10
dimensiones para el ana´lisis morfolo´gico. La clasificacio´n obtenida se emplea a conti-
nuacio´n para analizar las cuentas por tipo morfolo´gico as´ı como las distribuciones
en funcio´n del desplazamiento al rojo de cada tipo hasta z ∼ 2. Los resultados son
comparados con los obtenidos mediante el telescopio espacial en el o´ptico con el fin
de estimar los efectos de la k-correccio´n morfolo´gica. Asociamos a cada galaxia con
Ks < 21.5 y z < 2 una probabilidad comprendida entre 0 y 1 de ser de tipo tem-
prana o tard´ıa. Se usa dicha medida para establecer la fiabilidad de la clasificacio´n
en funcio´n de para´metros f´ısicos de las galaxias. La probabilidad media hasta z ∼ 2
es de p ∼ 0.8. Se observa un decrecimiento a medida que el redshift aumenta pero
la probabilidad se mantiene en torno a p ∼ 0.7.
Se observa un aumento de la poblacio´n de galaxias el´ıpticas desde z ∼ 2 hasta nues-
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tros d´ıas, reflejo probable de la construccio´n de la secuencia roja a partir de galaxias
tard´ıas. La clasificacio´n presenta globalmente un buen acuerdo con la obtenida con
el HST en la banda I hasta z ∼ 1. Por encima de z ∼ 1, cuando las ca´maras o´pticas
del telescopio espacial empiezan a captar la emisio´n ultravioleta, la clasificacio´n en
la banda K tiende a encontrar 1.5 veces ma´s de galaxias el´ıpticas.
Los resultados aqui expuestos han dado lugar a una publicacio´n que sera´ enviada a
A&A y que puede ser consultada en el anexo E.
La me´thode pre´sente´e dans les chapitres pre´ce´dents a e´te´ employe´e pour e´tudier
l’e´volution des morphologies des galaxies dans le champ COSMOS (Cosmic Evolu-
tion Survey, Scoville & COSMOS Team, 2005). Ce chapitre de´crit les re´sultats de
ces recherches. Dans un premier temps je pre´sente les caracte´ristiques principales
du releve´ puis dans un deuxie`me temps le travail re´alise´ sur les donne´es WIRCam
en particulier. Les re´sultats ont donne´ lieu a` un article qui a e´te´ soumis a` A&A et
qui peut eˆtre consulte´ en annexe. Les magnitudes seront exprime´es dans le syste`me
AB tout le long du chapitre.
10.1 Le releve´ COSMOS
10.1.1 Description ge´ne´rale
COSMOS est un releve´ cosmologique pense´ spe´cifiquement pour e´tudier l’e´volution
couple´e entre les structures a` grande e´chelle et les baryons dans l’Univers (e.g. ga-
laxies, formation stellaire, roˆle des noyaux actifs). Il s’agit principalement de l’aire
la plus grande jamais observe´e par le te´lescope spatial Hubble ( ∼2deg2 avec une
profondeur de IAB = 28 mag pour les sources ponctuelles). L’observation d’une si
grande surface permet de sonder des volumes suffisamment grands dans l’Univers
primordial pour re´duire de fac¸on significative les effets de variance cosmique.
Le champ e´tant dans le plan e´quatorial (AD=10 :00 :28.6, DEC=+02 :12 :21.0), il
est accessible a` pratiquement tous les instruments au sol. Par conse´quent, un suivi
extensif (spectroscopie et imagerie) en plusieurs longueurs d’onde (des rayons X a`
l’infrarouge lointain) est e´galement re´alise´ (c.f. § 10.1.2 pour plus de de´tails).
Comme il a e´te´ expose´ dans les chapitres d’introduction, l’approche multi-longueur
d’onde est le seul moyen de s’affranchir des effets dus au redshift lorsque l’on sonde
des e´poques cosmiques diffe´rentes mais aussi d’e´tudier simultane´ment tous les ob-
jets de nature tre`s diversifie´e mais dont l’e´volution semble eˆtre fortement couple´e
(populations stellaires jeunes et vieilles, starbursts, AGN...). C’est indispensable
e´galement pour obtenir les redhsifts des objets et par conse´quent l’e´poque dans la-
quelle il se situent.
Certaines donne´es sont toujours entrain d’eˆtre acquises. L’avancement des observa-
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tions peut eˆtre consulte´ sur le site officiel du releve´1.
Fig. 10.1 – Le champ COSMOS compare´ a` la taille de la lune dans le ciel ainsi qu’a`
d’autres releve´s re´cents. [Source : http://hubblesite.org]
10.1.2 Donne´es multi-longueur d’onde
En plus de l’imagerie avec le te´lescope spatial Hubble, le champ COSMOS est suivi
par un grand nombre d’instruments :
– Imagerie sol : Les te´lescopes Subaru, CFHT, UKIRT, NOAO ont permis d’ob-
tenir des donne´es photome´triques en 12 bandes, de la bande U a` la bande Ks,
de 2 millions d’objets et par conse´quent les redshifts photome´triques de 860 000
objets (Mobasher et al., 2007). Il s’agit justement de donne´es issues du CFHT
qui seront e´tudie´es tout le long de ce chapitre.
– Spectroscopie sol : Un programme spectroscopique au VLT (z-COSMOS) vise
a` obtenir les redshifts de ∼30 000 objets jusqu’a` z ∼ 3 (Lilly et al., 2007). De plus,
un deuxie`me programme centre´ sur l’e´tude des noyaux actifs est entrain d’eˆtre
conduit avec Magellan/IMACS (Impey et al., 2007).
– Espace : Le satellite XMM a re´alise´ un releve´ en rayons X de tout le champ
(Hasinger et al., 2007) et le satellite GALEX dans l’ultraviolet. Spitzer a re´alise´
e´galement des observations dans l’infrarouge moyen et lointain (Sanders et al.,
2007).
10.1.3 Principaux objectifs scientifiques
Le releve´ trace l’e´volution des structures tout le long d’une pe´riode couvrant 75%
de l’aˆge de l’Univers. La figure 10.2 montre le volume comobile sonde´ en fonction du
1http://www.astro.caltech.edu/~cosmos/
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redshift. Il est inte´ressant de constater que le releve´ plus large re´alise´ dans l’Univers
local, le SDSS (c.f. chapitre 1), sonde un volume de l’ordre de 3 × 107h−3Mpc32
a` z < 0.1. Le releve´ COSMOS sonde donc des volumes e´quivalents dans l’Univers
primordial.
Fig. 10.2 – Volumes sonde´s par le releve´ COSMOS entre les redshifts 0 et z et dans
une « coquille » d’e´paisseur ∆z = 0.1. [Source : Scoville & COSMOS Team (2005)]
En combinant toutes les donne´es disponibles, le releve´ devrait donc pouvoir aborder
certains des proble`mes souleve´s lors des chapitres d’introduction, a` savoir :
– Distributions des masses et des luminosite´s des premie`res galaxies ente z = 3 et
z = 6
– Evolution des noyaux actifs et leur roˆle dans l’e´volution des galaxies
– Reconstruction de la distribution de matie`re noire dans l’Univers jusqu’a` z < 1.5
– Evolution morphologique des galaxies, des taux de fusion et de forma-
tion stellaire jusqu’a` z = 6
10.2 Motivations du travail
Les re´sultats pre´sente´s dans ce chapitre sont centre´s sur le dernier point et en parti-
culier sur l’e´volution de la morphologie des galaxies. En effet, les travaux pre´ce´dents,
utilisent des morphologies estime´es dans le visible. Comme il a e´te´ expose´ dans les
chapitres pre´ce´dents cela peut provoquer des biais a` des redshifts e´leve´s a` cause
des effets de k-correction. Graˆce aux donne´es multi-longueur d’onde disponibles, le
champ COSMOS est donc un champ ide´al pour mesurer ces effets. La morphologie
visible est disponible graˆce aux donne´es spatiales. Des donne´es au sol, obtenues avec
l’instrument WIRCam (Thibault et al., 2003) au CFHT sur les meˆmes objets dans
2h=0.7
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Fig. 10.3 – Re´gion de 3
′ × 2′ de l’image re´duite. Les cercles jaunes indiquent les
e´toiles, les roses les objets masque´s, les cercles bleus sont les galaxies et les cercles
rouges les galaxies pour lesquelles la morphologie a e´te´ estime´e (c.f. texte pour plus
de de´tails.)
l’infrarouge proche sont disponibles quoiqu’avec une re´solution angulaire nettement
infe´rieure.
L’application de la me´thode pre´sente´e dans le chapitre pre´ce´dent, permet d’estimer,
pour la premie`re fois de fac¸on quantitative, la morphologie de galaxies de champ
au dela` de z ∼ 1 dans l’infrarouge et de la comparer directement aux morphologies
HST afin de quantifier les diffe´rences dues au changement de longueur d’onde.
10.3 Les donne´es
10.3.1 Description
Les donne´es analyse´es ont donc e´te´ observe´es au CFHT avec la came´ra WIRCam en
bande Ks (2.12µm). Elles couvrent tout le champ COSMOS, i.e. 1.4
(◦)2 et corres-
pondent e´galement au champ D2 du releve´ CFHTLS. La re´duction des images a e´te´
re´alise´e avec la pipeline Te´rapix3. La taille du pixel sur l’image finale est de 0.15”
et la largeur a` mi-hauteur moyenne des e´toiles est de 0.7”. La figure 10.3 montre
une section de l’image finale. Une description plus de´taille´e des donne´es ainsi que
des techniques de re´duction employe´es peut eˆtre trouve´e dans McCracken & The
COSMOS Team (2008).
3http ://terapix.iap.fr
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10.3.2 Nettoyage
Tous les objets ayant un signal 1.5σ aux dessus du niveau du ciel sur 3 pixels
contigus ont e´te´ de´tecte´s en employant SExtractor (Bertin & Arnouts, 1996). Une
ope´ration de nettoyage afin d’e´liminer les fausses de´tections a e´te´ re´alise´e par la
suite en suivant une me´thode analogue a` celle de´crite dans le chapitre 4, c’est-a`-dire
en utilisant le plan MU MAX–MAG AUTO. En plus de ce travail de nettoyage,
certains objets ont duˆ eˆtre masque´s car ils e´taient sur des zones de l’image ou`
le bruit est conside´rablement plus e´leve´ que dans le reste. Les objets e´tant pre`s
d’e´toiles brillantes (Ks < 15) ont e´te´ e´galement masque´s.
Finalement 282 122 sources ont e´te´ retenues sur l’ensemble du champ.
10.3.3 Se´paration e´toiles/galaxies
Parmi les sources retenues dans l’e´tape de nettoyage, on trouve des e´toiles ainsi
que des galaxies. Afin de les se´parer nous avons employe´ un certain nombre de
parame`tres photome´triques :
– le parame`tre CLASS STAR de SExtractor qui est une mesure de la compacite´ de
l’objet. Plus ce parame`tre est proche de 1, plus la probabilite´ pour que ce soit
une e´toile est e´leve´e.
– le parame`tre MU CLASS, c’est-a`-dire la position dans le plan MU MAX–MAG AUTO.
Comme il a e´te´ expose´ dans le chapitre 4, les positions des objets dans le plan
permettent e´galement de se´parer les e´toiles des galaxies. La se´paration est en
ge´ne´rale correcte pour les objets les plus brillants et devient plus difficile lorsque
la magnitude augmente.
– le type spectral re´sultant de l’ajustement de spectres lors de l’estimation des
redshifts photome´triques (c.f. annexe A).
– le redshift photome´trique proprement dit. Sauf erreur dans l’estimation, les e´toiles
doivent avoir un redshift nul ou proche de ze´ro.
Nous avons donc combine´ tous ces parame`tres afin de se´parer les e´toiles des galaxies :
Pour les objets plus brillants que Ks = 20, en plus du parame`tre MU CLASS, nous
avons conside´re´ que ces objets e´taient des e´toiles lorsque CLASS STAR > 0.95
avec un redshift photome´trique plus petit que 0.05 ou lorsque le type spectral es-
time´ correspondait a` celui d’une e´toile. Pour les objets plus faibles, le parame`tre
MU CLASS n’a pas e´te´ utilise´.
L’e´chantillon final contient 27 343 e´toiles ou sources ponctuelles et 254 779 ga-
laxies.
10.3.4 Redshifts photome´triques
Les redshifts photome´triques de 198 684 objets ont e´te´ estime´s a` l’aide du code Le
Phare (Ilbert et al., 2006), dans le cadre du consortium COSMOS, en employant
un certain nombre de mesures photome´triques issues des filtres disponibles dans
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le champ COSMOS. Plus de de´tails peuvent eˆtre trouve´s dans l’annexe A. La fi-
gure 10.4 illustre la distribution jusqu’a` z = 2. Comme on peut l’appre´cier, le pic
de la distribution se situe autour de z ∼ 1. Etant donne´ que l’objectif principal de
ce travail est d’obtenir l’e´volution des morphologies, l’estimation du redshift pour
chaque objet est fondamentale. Nous avons donc restreint l’analyse morphologique
aux objets posse´dant une estimation de redshift.
Fig. 10.4 – Distribution des redshift photome´triques. Les barres d’erreurs sont pois-
soniennes.
10.3.5 Le catalogue morphologique final
En plus de la contrainte des redshifts photome´triques nous avons rajoute´ deux
autres contraintes pour se´lectionner le catalogue final sur lequel re´aliser l’e´tude
morphologique :
– Seul les objets ayant une magnitude plus brillante que Ks = 21.5 ont e´te´ retenus.
Cette de´cision est base´e sur une inspection visuelle ainsi que sur les simulations
re´alise´es dans le chapitre pre´ce´dent. En effet, les galaxies plus faibles pre´sentent
un rapport S/B bas (S/B ∼ 5) et sont trop petits (∼1arcesc2) pour estimer la
morphologie de manie`re fiable.
– Nous avons e´galement se´lectionne´ uniquement les objets ayant un redshift plus
petit que z = 2. En effet, avec les bandes photome´triques employe´es, la fiabilite´
des redshifts photome´triques de´croˆıt fortement au dessus de z = 2. Nous avons
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donc de´cide´ d’enlever ces objets de l’e´chantillon d’analyse.
Cette se´lection re´sulte dans un catalogue final de 44 089 galaxies. La limite de com-
ple´tude de l’e´chantillon e´tant significativement plus loin que la limite impose´e (Mc-
Cracken & The COSMOS Team, 2008), l’e´chantillon coupe´ a` Ks < 21.5 est complet,
c’est-a`-dire, tous les objets plus brillants que cette magnitude sont de´tecte´s.
Afin de quantifier cependant les effets de se´lection plus pre´cise´ment, nous avons si-
mule´ 1000 galaxies ayant des rapports bulbe/disque distribue´s uniforme´ment entre
0 et 1 (c.f. chapitre 4), plonge´ ceux-ci dans un fond re´el et essaye´ de les de´tecter
avec SExtractor. Les re´sultats sont repre´sente´s dans la figure 10.5. On confirme qu’a`
Ks = 21.5 l’e´chantillon est complet pour tous les types morphologiques.
Nous avons e´galement analyse´ la comple´tude en fonction de la taille des galaxies.
Nous avons pour cela simule´ des disques (Fig. 10.6 a) et des bulbes pures (Fig. 10.6 b)
ayant des tailles caracte´ristiques allant jusqu’a` 1.5”. On constate une de´pendance
de la comple´tude avec la taille, les galaxies plus e´tendues e´tant de´tecte´es avec plus
de difficulte´s. Malgre´ tout, la comple´tude pour les bulbes est pratiquement de 100%
pour toutes les tailles conside´re´es jusqu’a` Ks = 21.5 et les disques sont complets a`
90% a` Ks = 21.5 et rd = 1.4
”.
Fig. 10.5 – Comple´tude pour les sources e´tendues d’apre`s les simulations analy-
tiques de galaxies.
10.4 Analyse morphologique
L’estimation des morphologies (en deux types) a donc e´te´ re´alise´e avec le code
GalSVM (Huertas-Company et al., 2008) pre´sente´ dans le chapitre pre´ce´dent. Le
processus de classification se de´roule en quatre e´tapes principales que l’on rappelle
ici brie`vement. Plus de de´tails peuvent eˆtre trouve´s au chapitre 9.
1. Construction de l’e´chantillon d’entraˆınement a` partir d’un e´chantillon local
2. Mesure des parame`tres morphologiques
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(a) (b)
Fig. 10.6 – Comple´tude en fonction de la taille des galaxies disque (a) et bulbe (b)
d’apre`s les simulations de 5000 galaxies plonge´es dans les images re´elles. La taille
est repre´sente´e par l’e´chelle caracte´ristique des disques (rd) et le rayon effectif des
bulbes (re).
3. Entraˆınement d’une machine a` vecteurs support
4. Classification de l’e´chantillon re´el avec la machine entraˆıne´e
10.4.1 L’e´chantillon d’entraˆınement
Dans le chapitre pre´ce´dent, nous avons vu que l’adaptation de l’e´chantillon d’en-
traˆınement a` l’e´chantillon re´el est fondamentale pour obtenir une qualite´ de classi-
fication raisonnable. Nous avons vu en effet que celui-ci doit reproduire au mieux
les conditions physiques et observationnelles. Le processus suivi ici pour ge´ne´rer
l’e´chantillon est essentiellement le meˆme que j’ai de´crit pre´ce´demment. Nous avons
donc employe´ le meˆme e´chantillon local provenant du SDSS (1319 objets) mais au
lieu d’employer une seule bande photome´trique nous avons cette fois utilise´ 2 bandes
(z et i) en fonction du redshift associe´ a` la galaxie : la bande la plus proche de la lon-
gueur d’onde au repos pour ce redshift donne´ est employe´e. Quatre cents cinquante
objets ont e´te´ utilise´s pour l’entraˆınement et les 869 restants pour les tests.
10.4.2 Classification
Le rapport morphologique dans l’e´chantillon d’entraˆınement est fixe´ a` 50/50, c’est-a`-
dire 50% de galaxies elliptiques et 50% de galaxies spirales. Comme il a e´te´ explique´
dans le chapitre pre´ce´dent, ce me´lange permet d’optimiser les performances sans se
soucier des proble`mes lie´s a` des distributions non syme´triques.
La classification finale est faite dans un espace a` 10 parame`tres : 6 parame`tres
morphologiques (asyme´trie, concentration, gini, M20, smoothness), un parame`tre
de distance (redshift), un parame`tre de forme (ellipticite´) et deux parame`tres de
luminosite´ (magnitude et brillance de surface).
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10.4.3 Remarques sur l’influence du nombre de parame`tres
Nous avons vu dans le chapitre pre´ce´dent, que l’inclusion de parame`tres addition-
nels ne provoque jamais une baisse de la qualite´ de la classification. En essayant de
classer l’e´chantillon re´el cependant, nous avons pu repe´rer un effet nouveau. Cer-
tains parame`tres peuvent en effet introduire des biais s’ils ne sont pas repre´sentatifs
de la distribution re´elle. C’est le cas en particulier de la magnitude. Il s’est ave´re´
que l’inclusion de celle-ci peut provoquer un changement important des re´sultats
obtenus. Alors que l’inclusion successive des autres parame`tres semble faire conver-
ger les re´sultats, lorsque la magnitude est prise en compte la classification donne
un fort exce`s de galaxies elliptiques faibles a` grand redshift. Cependant, les tests de
performances a` partir de l’e´chantillon simule´ donnent des performances meilleures
lorsque la magnitude est inte´gre´e. Cela veut-il dire que l’exce`s est re´el ? Afin de
ve´rifier cela, nous avons regarde´ la distribution en magnitudes par type morpholo-
gique de l’e´chantillon classe´ avec 9 parame`tres. On peut constater que les deux types
de galaxies ont des distributions bien diffe´rentes surtout a` des faibles magnitudes.
Nous avons donc re´ge´ne´re´ un nouvel e´chantillon d’entraˆınement mais cette fois en
reproduisant ces diffe´rences dans la distribution des magnitudes. On s’aperc¸oit alors
que la classification a` 10 parame`tres ne donne plus l’exce`s d’elliptiques. Cela semble
indiquer par conse´quent que si l’e´chantillon n’est pas repre´sentatif de la re´alite´, la
classification finale peut se voir affecte´e. Cet effet ne peut pas eˆtre repe´re´ sur les
simulations puisque, par construction, l’e´chantillon de test et d’entraˆınement sont
identiques.
Etant donne´ que la simulation des tailles caracte´ristiques des objets peut ne pas
eˆtre re´aliste de meˆme (nous avons juste reproduit les tailles de l’Univers local sans
tenir compte de possibles effets e´volutifs), nous avons de´cide´ de ne pas inclure les
2 parame`tres de taille qui ont e´te´ utilise´s pour les simulations du chapitre pre´ce´-
dent.
10.4.4 Catalogue de sortie et qualite´ des classifications
A chaque objet du catalogue final on associe donc un type morphologique (tardif
ou pre´coce) ainsi qu’une probabilite´ d’appartenance a` cette classe entre 0.5 et 1.
Etant donne´ qu’il s’agit d’un proble`me a` deux classes on a toujours p(galaxie =
elliptique) = 1− p(galaxie = spirale).
La qualite´ de la classification a l’aide de l’e´chantillon de test a e´te´ pre´sente´e en partie
lors du chapitre pre´ce´dent. Nous discutons ici un e´le´ment nouveau : la probabilite´ en
tant qu’estimateur de fiabilite´. Le tableau 10.1 montre l’e´volution du taux de re´ussite
en fonction de plusieurs seuils de probabilite´. On s’aperc¸oit facilement que la valeur
de la probabilite´ est fortement corre´le´e avec le nombre d’identifications correctes :
le taux de re´ussite augmente nettement lorsque le seuil de probabilite´ augmente.
En effet, si on ne garde que les galaxies ayant une probabilite´ entre 0.5 et 0.6 le
taux de re´ussite n’est que de 58% alors que pour les objets ayant une probabilite´
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supe´rieure a` p = 0.8, le classement est a` 90% suˆr. Les contaminations sont de l’ordre
de 20% pour l’e´chantillon complet (p>0.5), en accord avec les re´sultats du chapitre
pre´ce´dent.
Ces relations entre la probabilite´ et le taux de re´ussite justifient l’emploi de la
probabilite´ comme estimateur de la fiabilite´ des classifications dans l’e´chantillon re´el.
Nous avons, pour ce faire, repre´sente´ des cartes bi-dimensionnelles de la probabilite´
moyenne pour diffe´rents intervalles de magnitude, taille et redshift. Les re´sultats
sont montre´s dans la figure 10.7. L’e´tude de ces cartes permet d’extraire un certain
nombre de conclusions relevantes :
– Globalement, les galaxies tardives pre´sentent des valeurs de probabilite´ plus e´le-
ve´es pour tous les intervalles de magnitude, taille ou redshif explore´s. Cet effet
peut probablement s’expliquer a` cause de l’utilisation de l’ellipticite´ dans l’espace
des parame`tres. En effet, les galaxies pre´sentant une forte ellipticite´ sont normale-
ment classe´es comme tardives avec une forte probabilite´, faisant ainsi augmenter
la probabilite´ moyenne.
– La taille joue un roˆle important comme attendu dans la de´termination des deux
types morphologiques. Les objets petits (rhalf < 0.6
”) ont des probabilite´s de
classement de l’ordre de p ∼ 0.7 alors que lorsque la taille augmente (rhalf > 0.6”)
la probabilite´ croˆıt au dela` p ∼ 0.8 (Fig. 10.7 c,d,e,f).
– Il existe e´galement une de´pendance vis a` vis du redshift de la galaxie, spe´cialement
pour les galaxies pre´coces : au dessous de z ∼ 1 la probabilite´ est de p ∼ 0.75
avec un nombre important d’objets au dessus de p ∼ 0.8 . Les galaxies ellip-
tiques a` z > 1 sont classe´es avec une probabilite´ moyenne de l’ordre de p ∼ 0.7
(Fig. 10.7 a,b,c,d).
– Finalement, le roˆle de la magnitude est e´galement important. Les galaxies plus
faibles que Ks ∼ 20 la probabilite´ moyenne pour les galaxies elliptiques est de
l’ordre de p ∼ 0.7 (Fig. 10.7 a,b,e,f). Etonnement cette tendance n’est pas pre´-
sente pour les galaxies tardives. Cela est probablement un reflet de la manie`re
de produire l’e´chantillon d’entraˆınement. En effet, comme il a e´te´ dit pre´ce´dem-
ment, les distributions de magnitude employe´es sont diffe´rentes en fonction du
type morphologique concerne´. Ainsi, aux faibles luminosite´s, les galaxies spirales
sont dominantes et donc la machine a tendance a` les classer avec une probabilite´
e´leve´e.
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Tab. 10.1 – Qualite´ des classifications obtenues en fonction du parame`tre probabilite´ d’apre`s l’e´chantillon de test simule´. Le tableau
montre le nombre de classifications correctes dans un intervalle de probabilite´s [Pmin, Pmax]. Les nombres entre parenthe`ses indiquent
le nombre d’objets par intervalles. Haut : galaxies pre´coces, bas : galaxies tardives.
Pmax → 0.5 0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95 1.0
Pmin ↓
0.5 – – 0.56 (45) 0.55 (63) 0.53 (82) 0.6 (111) 0.66 (157) 0.7 (195) 0.73 (236) 0.76 (315) 0.78 (352)
0.55 – – – 0.58 (46) 0.56 (65) 0.62 (94) 0.68 (140) 0.72 (178) 0.76 (219) 0.80(298) 0.82 (335)
0.6 – – – – 0.52 (37) 0.62 (66) 0.70 (112) 0.74 (150) 0.78 (191) 0.83(270) 0.84 (307)
0.65 – – – – – 0.63 (48) 0.75 (94) 0.78 (132) 0.82 (173) 0.87(252) 0.87 (289)
0.7 – – – – – – 0.85 (75) 0.86 (113) 0.9 (154) 0.92(233) 0.92 (270)
0.75 – – – – – – – 0.89 (84) 0.92 (125) 0.94(204) 0.94 (241)
0.8 – – – – – – – – 0.93 (79) 0.96(158) 0.94 (195)
0.85 – – – – – – – – – 0.98(120) 0.96 (157)
0.9 – – – – – – – – – – 0.95 (116)
Pmax → 0.5 0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95 1.0
Pmin ↓
0.5 – – 0.58 (39) 0.62 (68) 0.62 (82) 0.64 (114) 0.67 (155) 0.7 (189) 0.72 (224) 0.74 (271) 0.75 (309)
0.55 – – – 0.68 (53) 0.66 (67) 0.68 (99) 0.70 (140) 0.73 (174) 0.74 (209) 0.76(256) 0.77 (294)
0.6 – – – – 0.68 (46) 0.70 (87) 0.70 (116) 0.74 (150) 0.75 (185) 0.78 (232) 0.78 (270)
0.65 – – – – – 0.74 (73) 0.75 (94) 0.75 (121) 0.76 (156) 0.78 (203) 0.79 (241)
0.7 – – – – – – 0.85 (75) 0.78 (107) 0.78 (142) 0.81(189) 0.82 (227)
0.75 – – – – – – – 0.80 (75) 0.80 (110) 0.83 (157) 0.83 (195)
0.8 – – – – – – – – 0.84 (69) 0.86(116) 0.86 (154)
0.85 – – – – – – – – – 0.85 (82) 0.85 (120)
0.9 – – – – – – – – – – 0.87 (85)
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Comment peut-on prendre en compte ces diffe´rentes tendances pour re´aliser des
e´tudes statistiques de morphologies ? Intuitivement, le plus simple, semblerait de
re´aliser des seuils de probabilite´ et de ne garder ainsi que les objets ayant une pro-
babilite´ minimale fixe´e en fonction de la fiabilite´ recherche´e. Cependant, introduit-on
des biais si on ne retient, pour une analyse scientifique, que les objets ayant une
probabilite´ supe´rieure a` un seuil donne´ ? Afin de re´pondre a` cette question, nous
avons regarde´ la comple´tude de l’e´chantillon re´el en fonction de la probabilite´ et
de quatre parame`tres : la magnitude, la taille, le redshift et le type morphologique
(Fig. 10.8). Evidemment, plus le seuil de probabilite´ devient e´leve´, moins d’objets
sont retenus. Cependant, ce qui est important a` analyser est la tendance des courbes
de comple´tude, c’est-a`-dire, s’il n’y a pas de biais, on s’attend a` ce que ces courbes
soient « plates » en fonction de tous les parame`tres : « tous les objets sont perdus
de la meˆme manie`re ». La figure 10.8 montre que ce n’est pas tout a` fait le cas. En
particulier il existe un biais important en fonction de la taille et du type morpho-
logique ; les objets plus grands ont en effet, de fac¸on ge´ne´rale, une probabilite´ plus
e´leve´e et sont donc retenus en priorite´ lorsque l’on applique un seuil de probabilite´.
Le biais plus important est cependant vis a` vis des morphologies : comme on vient
de le voir, les galaxies spirales ont des probabilite´s plus e´leve´es et sont donc rete-
nues en priorite´. Un seuil en probabilite´ re´sulte donc en un e´chantillon biaise´ envers
des syste`mes tardifs. On en de´duit donc, que pour une analyse statistique globale
de l’e´volution des morphologies, la re´alisation de coupes arbitraires en probabilite´
n’est pas adapte´e. Des techniques pour l’estimation des erreurs doivent donc eˆtre
de´veloppe´es pour ce type d’analyse comme nous le verrons par la suite. Des seuils
en probabilite´ peuvent eˆtre cependant employe´s pour des applications ponctuelles
ou` une tre`s forte pre´cision dans l’estimation morphologique est souhaite´e.
10.5 Re´sultats et discussions
10.5.1 Estimations des statistiques globales
Peut-on utiliser l’information contenue dans les probabilite´s pour estimer plus pre´-
cise´ment le nombre d’objets dans chaque classe ainsi que les erreurs associe´es ?
Conside´rons que nous avons N galaxies ayant une probabilite´ pk d’appartenir a` une
classe A (elliptique ou spirale dans notre cas), nous avons de´fini deux fonctions pour
estimer le nombre d’objets appartenant a` cette classe donne´e :
Le premier (estimateur par comptages), est l’approche la plus intuitive et consiste
tout simplement a` compter le nombre d’objets ayant une probabilite´ supe´rieure a`
0.5. Cela peut s’exprimer mathe´matiquement en employant une fonction Zk telle
que :
Zk =
{
0 si pk < 0.5
1 si pk > 0.5
Ainsi, le nombre d’objets dans la classe A est donne´ par NA =
∑
Zk. Cet es-
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(a) (b)
(c) (d)
(e) (f)
Fig. 10.7 – Cartes bi-dimensionnelles des probabilite´s moyennes dans l’e´chantillon
re´el en fonction de la magnitude, la taille et le redshift des galaxies. La taille est
repre´sente´e par le rayon de moitie´ de luminosite´ (rhalf ). Les courbes montrent les
projections en fonction d’un seul parame`tre. Les barres d’erreurs tracent la disper-
sion de la distribution de probabilite´s. Dans la colonne de gauche sont repre´sente´es
les galaxies pre´coces et dans la colonne de droite les galaxies tardives.
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(a) (b)
(c) (d)
Fig. 10.8 – Comple´tude en fonction du redshift (a), de la magnitude (b), de la
taille (c) et du type morphologique (d) pour diffe´rents seuils de probabilite´. Ligne
en pointille´s : p > 0.6, ligne discontinue : p > 0.7, ligne discontinue avec un point :
p > 0.8, ligne discontinue avec 3 points : p > 0.9. Les barres d’erreurs tracent la
racine carre´e du nombre d’objets.
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timateur n’utilise donc pas l’information des probabilite´s. Une galaxie ayant une
probabilite´ p = 0.51 est traite´e de la meˆme manie`re qu’une autre ayant une pro-
babilite´ p = 0.99 : elle est tout simplement ajoute´e a` la classe correspondante.
Dans le paragraphe pre´ce´dent nous avons vu que la probabilite´ est cependant un
bon indicateur de la qualite´ de la classification. Est-il possible de l’inte´grer dans les
comptages ? Nous avons pour cela de´fini la variable ale´atoire suivante (l’estimateur
par probabilite´) :
Yk =
{
0 avec une probabilite´ 1− pk
1 avec une probabilite´ pk
Il devient possible alors d’estimer le nombre d’objets dans la classe A a` partir de
l’espe´rance mathe´matique de cette variable : E(Y ) =
∑
E(Yk) =
∑
pk. De cette
fac¸on, une galaxie ayant une probabilite´ p = 0.51 compte comme 0.51 dans la
classe A mais aussi comme 0.49 dans la classe B. L’information probabilistique est
ainsi integre´e. De plus, la de´finition de la variable ale´atoire Yk permet e´galement
d’estimer les erreurs a` 1-σ en calculant la racine carre´e de la variance :V ar(Y ) =
E(X2)− E(X)2 =∑ pk(1− pk).
Plus le nombre d’objets ayant une probabilite´ proche de 0.5 est important, plus
les diffe´rences entre les deux estimateurs deviennent grandes. En effet, dans le cas
ide´al ou` tous les objets auraient une probabilite´ de 1, les deux estimateurs donne-
raient la meˆme valeur. Au contraire, si tous les objets avaient une probabilite´ de
0.5, l’estimateur par probabilite´ donneraient la moitie´ d’objets que l’estimateur par
comptages. La comparaison des deux me´thodes est donc e´galement une manie`re de
mesurer la qualite´ de la classification a` partir de l’e´chantillon re´el dans le sens ou`
s’il existe beaucoup de diffe´rences entre les deux c’est un signe que les objets sont
classe´s avec une faible probabilite´.
Nous avons donc utilise´ ces deux estimateurs pour obtenir le nombre global de
galaxies de chaque type morphologique dans l’e´chantillon de 44 089 objets. L’esti-
mateur par comptages donne :
– 33 291 galaxies de type tardif soit ∼75% de l’e´chantillon.
– 10 798 galaxies de type pre´coce soit ∼25% de l’e´chantillon.
D’un autre coˆte´, l’estimateur par probabilite´s donne :
– 30 711.7± 80 galaxies de type tardif soit ∼70% de l’e´chantillon.
– 13 376.3± 80 galaxies de type pre´coce soit ∼30% de l’e´chantillon.
On constate ainsi des diffe´rences entre les deux estimateurs comme pre´vu. Les ten-
dances sont cependant les meˆmes et globalement les deux estimations sont en bon
accord indiquant que la classification est solide. Nous pouvons alors nous deman-
der : ou` ces diffe´rences se concentrent-elles ? Sont-elles uniforme´ment re´parties pour
toutes les galaxies ?
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10.5.2 Comptages par type morphologique
La figure 10.9 montre les comptages de galaxies par type morphologique. Comme
attendu, les galaxies elliptiques dominent parmi les galaxies plus brillantes alors
que les galaxies spirales dominent a` des luminosite´s plus faibles. L’effet de la prise
en compte des probabilite´s est surtout appre´ciable dans la population d’elliptiques
faibles (Ks > 20). En particulier, le nombre de galaxies elliptiques faibles augmente
avec l’estimateur par probabilite´. Cela refle`te qu’aux faibles luminosite´s, les galaxies
elliptiques sont classe´es avec des probabilite´s plus faibles comme nous avons pu le
voir dans les cartes de probabilite´ (Fig. 10.7). L’utilisation des probabilite´s permet
ainsi de corriger les comptages en ajoutant des objets qui tombent du coˆte´ spiral
mais pre´sentant une probabilite´ non ne´gligeable d’eˆtre elliptique.
Fig. 10.9 – Comptages de galaxies par type morphologique pour les 44 089 galaxies
analyse´es. Les courbes continues repre´sentent les re´sultats obtenus avec l’estimateur
par probabilite´s et les courbes en pointille´s ceux estime´s a` partir de l’estimateur par
comptages. L’e´paisseur des courbes repre´sente la dispersion calcule´e a` partir de la
distribution de probabilite´s. Les courbes rouges correspondent aux galaxies pre´coces
et les courbes bleues aux galaxies tardives. Les barres d’e´rreurs montrent la racine
carre´e du nombre d’objets.
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10.5.3 Evolution morphologique
La figure 10.10 illustre l’e´volution du me´lange morphologique depuis z ∼ 2. Les deux
estimateurs de´tectent une augmentation de la fraction de galaxies elliptiques, ce-
pendant l’effet est moins important lorsque l’information probabiliste est exploite´e.
En effet, avec l’estimateur par probabilite´, nous comptons 20% de galaxies pre´coces
a` z ∼ 2 pour ∼ 30% dans l’Univers local. L’estimateur par comptages pre´dit une
fraction de 15% a` z ∼ 1.5. L’inclusion de la probabilite´ semble donc permettre de
corriger de l’incomple´tude des galaxies elliptiques a` z ∼ 1.5.
Cette variation de la population de galaxies pre´coces est un effet relativement bien
connu qui a pu eˆtre mis en e´vidence a` travers l’analyse de morphologies graˆce a` des
donne´es du te´lescope spatial (e.g. Brinchmann et al., 1998; Cassata et al., 2005). On
aurait pu penser cependant que cet effet pouvait eˆtre biaise´ a` cause justement des
effets de k-correction qui font que, a` grand redshift, on sur-estime le nombre de ga-
laxies de type tardif en sondant l’e´mission UV des galaxies. Le fait que l’on continue
a` de´tecter cette tendance a` partir de donne´es dans l’infrarouge proche qui sondent
donc des populations stellaires plus vieilles semble indiquer qu’il s’agit d’un effet
re´el et non pas d’une conse´quence du changement de bande. Cependant, la fraction
trouve´e ici a` z ∼ 1.5 est supe´rieure a` celle mesure´e par Cassata et al. (2005). Ces
diffe´rences peuvent-elles eˆtre conse´quence du changement de bande ?
C’est un point crucial de cette e´tude et la raison principale pour laquelle on re´a-
lise des analyses morphologiques dans l’infrarouge proche. Nous preˆtons donc une
attention particulie`re dans les sections qui suivent.
10.6 Autour des effets de k-correction morphologique
Dans les paragraphes pre´ce´dents nous avons obtenu une classification morphologique
mesure´e dans l’infrarouge proche. L’inte´gration de la probabilite´ dans les comptages
statistiques permet de corriger, dans la mesure du possible, des e´ventuelles erreurs
de classification. Un point fondamental est maintenant de comprendre les diffe´rences
existantes avec des morphologies estime´es dans le visible. Pour cela, nous avons com-
pare´ le catalogue morphologique obtenu ci-dessus avec un autre catalogue obtenu
d’une manie`re inde´pendante sur les meˆmes objets observe´s avec le te´lescope spatial
en bande I (came´ra ACS). La me´thode employe´e pour classer l’e´chantillon ACS
est de´crite dans Tasca & The COSMOS Team (2008). Le lecteur inte´resse´ pourra
consulter les de´tails dans la re´fe´rence indique´e. Parmi les 44 089 objets de notre
catalogue, 34 165 ont une contrepartie dans le catalogue HST. Les objets restants
e´taient trop faibles sur les images HST pour estimer une morphologie fiable.
Les proportions de chaque type morphologique sont globalement en bon accord :
– 10 458.8 galaxies pre´coces et 23 706.2 galaxies tardives avec WIRCam
– 9 163 galaxies pre´coces et 25 002 galaxies tardives avec ACS
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Fig. 10.10 – Distribution des morphologies en fonction du redshift pour les 44 089
galaxies analyse´es. Les courbes continues repre´sentent les re´sultats obtenus avec
l’estimateur par probabilite´s et les courbes en pointille´s ceux estime´s a` partir de
l’estimateur par comptages. L’e´paisseur des courbes repre´sente la dispersion calcule´e
a` partir de la distribution de probabilite´s. Les courbes rouges correspondent aux
galaxies pre´coces et les courbes bleues aux galaxies tardives. Les barres d’e´rreurs
montrent la racine carre´e du nombre d’objets.
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On s’inte´resse par la suite a` la localisation pre´cise de ces diffe´rences en fonction du
redshift.
10.6.1 Comparaison galaxie par galaxie
La figure 10.11 montre les probabilite´s pour qu’une galaxie classe´e pre´coce (tardive)
dans la bande I soit classe´e pre´coce (tardive) e´galement dans la bande Ks en fonction
du redshift.
Nous constatons que globalement l’identification des galaxies tardives ne pre´sente
pas trop d’ambigu¨ıte´ : une galaxie tardive dans la bande I est en effet tardive dans
la bande Ks avec une probabilite´ moyenne de 0.9 jusqu’a` z ∼ 2.
Pour les galaxies pre´coces cependant, la correspondance de´pend du redshift. En
dessous de z ∼ 1 une galaxie pre´coce dans la bande I l’est aussi dans la bande
K avec une probabilite´ moyenne p ∼ 0.7. A z > 1, les diffe´rences entre les deux
classements deviennent plus importantes et la probabilite´ diminue jusqu’a` p ∼ 0.4 a`
z ∼ 1.5. A ces redshifts, le filtre I commence a` sonder le flux UV des galaxies et par
conse´quent la morphologie obtenue est essentiellement de´termine´e par la lumie`re
provenant de populations stellaires jeunes. L’effet observe´ est donc probablement
une k-correction morphologique : les galaxies elliptiques ont tendance a` se de´placer
vers des types morphologiques plus tardifs lorsqu’elles sont observe´es dans la bande
I.
Quelles sont alors les diffe´rences entre une se´lection morphologique dans la bande I
et dans la bande Ks ?
10.6.2 Evolutions morphologiques compare´es
La figure 10.12 montre l’e´volution des types morphologiques en fonction de z esti-
me´s dans les deux filtres analyse´s. Les distributions des galaxies tardives pre´sentent
un bon accord comme attendu d’apre`s l’analyse du paragraphe pre´ce´dent. Un test
de Kolomogorov-Smirnoff (KS-test) re´ve`le en effet que les deux fonctions sont is-
sues de la meˆme statistique avec une probabilite´ de 96%. Les galaxies elliptiques
pre´sentent plus de diffe´rences en particulier a` des redshifts e´leve´s. L’accord entre
les deux distributions est fort a` z < 1 (97%) mais de´croˆıt nettement au dessus de
z ∼ 1 pour se situer a` 67%. Nous constatons en particulier un exce`s de galaxies
elliptiques d’un facteur ∼ 1.5 dans la bande Ks. Malgre´ le fait que, d’apre`s les si-
mulations effectue´es, a` ces redshifts la classification infrarouge est moins fiable, la
diffe´rence est significative et persiste apre`s correction des erreurs. Il semble donc
que la k-correction morphologique aurait pour effet une sous estimation du nombre
de galaxies elliptiques a` grand z lorsque les mesures sont effectue´es a` partir de la
bande I du te´lescope spatial.
Ces re´sultats doivent eˆtre cependant confirme´s par une analyse de´taille´e de la po-
pulation de galaxies elliptiques a` z ∼ 1.5 en e´tudiant, entre autres, le taux de
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Fig. 10.11 – Comparaison galaxie par galaxie. Courbe rouge : Probabilite´ moyenne
pour qu’une galaxie classe´e pre´coce dans la bande I soit classe´e pareil dans la bande
Ks. Courbe bleue : Probabilite´ moyenne pour qu’une galaxie classe´e tardive dans
la bande I soit classe´e pareil dans la bande Ks. Les barres d’erreurs donnent la
dispersion de la distribution de probabilite´s.
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formation stellaire et leurs masses. Ce travail est en cours de de´veloppement lors de
la re´daction de ce manuscrit.
10.7 Conclusions et perspectives
Nous avons pre´sente´ l’analyse morphologique dans l’infrarouge proche de 44 089
galaxies dans le champ COSMOS. Les morphologies ont e´te´ estime´es avec le code
non-parame´trique pre´sente´ dans le chapitre pre´ce´dent dans un volume a` 10 dimen-
sions avec des frontie`res non-line´aires.
Le catalogue final constitue´ offre pour chaque galaxie, un type morphologique et
une probabilite´ d’appartenance a` la classe donne´e. Nous avons de´montre´ que la
probabilite´ est fortement corre´le´e au taux de re´ussite et repre´sente donc un bon
estimateur de la qualite´ des classifications.
La classification obtenue a e´te´ employe´e pour re´aliser des comptages par type mor-
phologique et e´tudier l’e´volution de morphologies en fonction du redhift depuis
z ∼ 2. Les re´sultats ont e´te´ par la suite compare´s a` ceux obtenues a` partir de
mesures re´alise´es avec des donne´es du te´lescope spatial dans la bande I afin de
quantifier les effets de k-correction morphologique.
Les conclusions principales de cette e´tude sont expose´es ci-dessous :
En ce qui concerne la fiabilite´ de la classification obtenue :
(i) D’apre`s l’e´chantillon de test simule´, le taux de re´ussite moyen est de l’ordre
de ∼80% pour l’e´chantillon complet. Les contaminations sont par conse´quent
de l’ordre de ∼20% pour les deux types morphologiques.
(ii) La probabilite´ re´sultante de la classification s’ave`re eˆtre un bon estimateur
de la qualite´ de la classification a` cause de se forte corre´lation avec le taux
de re´ussite. Les objets ayant une probabilite´ supe´rieure a` 0.8 sont en effet
identifie´s avec 90% de fiabilite´.
(iii) L’e´tude donc de la distribution des probabilite´s en fonction de la magnitude,
la taille et le redshift des galaxies permet de conclure que les objets identifie´s
avec plus de difficulte´s sont les galaxies elliptiques faibles (Ks > 20), petites
(log(rhalf ) < −0.2) situe´es a` z > 1. Cependant, meˆme pour cette classe d’ob-
jets, la probabilite´ moyenne est autour de ∼0.7.
(iv) Nous avons montre´ de meˆme que re´aliser des seuils de probabilite´ afin d’essayer
d’ame´liorer la fiabilite´ de l’e´chantillon re´sulte en un e´chantillon biaise´ vers les
types morphologiques tardifs. Nous avons cependant propose´ un moyen de
prendre en compte l’information probabiliste dans les analyses statistiques.
En ce qui concerne la distribution morphologique de l’e´chantillon e´tudie´ :
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Fig. 10.12 – Distribution des morphologies en fonction du redshift pour les 34 165
galaxies analyse´es observe´es dans la bande Ks (courbe continue) et dans la bande
I (courbe en pointille´s). L’e´paisseur des courbes repre´sente la dispersion calcule´e
a` partir de la distribution de probabilite´s. Les courbes rouges correspondent aux
galaxies pre´coces et les courbes bleues aux galaxies tardives. Les barres d’e´rreurs
montrent la racine carre´e du nombre d’objets.
10.7. Conclusions et perspectives 197
(i) La distribution morphologique globale est de 30 711.7±80 (∼70%) de galaxies
tardives et 13 376.3±80 (∼30%) de galaxies pre´coces. Ces re´sultats prennent
en compte les erreurs de classification a` l’aide du parame`tre de probabilite´.
La population de galaxies est donc domine´e par les galaxies tardives depuis
z ∼ 2.
(ii) Nos observons une augmentation du nombre de galaxies elliptiques depuis
z ∼ 2. Il y a, dans notre e´chantillon, ∼30% de galaxies elliptiques a` z ∼ 0.5
alors que la fraction a` z ∼ 1.5 est de ∼20%. Cet effet persiste meˆme apre`s
l’application des corrections pour la possible perte de galaxies elliptiques a`
grand z et permet ainsi de confirmer un re´sultat obtenu dans des travaux
pre´ce´dents avec des donne´es du te´lescope spatial. Ce re´sultat est probablement
un reflet de la construction progressive de la se´quence rouge a` partir de galaxies
tardives.
Finalement, la comparaison des morphologies obtenues avec celles estime´es sur les
meˆmes objets observe´s avec HST dans la bande I, re´ve`le un certain nombre de
re´sultats inte´ressants :
(i) Les distributions morphologiques globales sont similaires. Nous comptons 25 002
galaxies tardives et 9 163 galaxies pre´coces dans la bande I et 23 706 galaxies
tardives pour 10 458 galaxies pre´coces dans la bande Ks.
(ii) Une galaxie classe´e tardive dans la bande I a une probabilite´ moyenne de
p ∼ 0.9 d’eˆtre classe´e tardive e´galement dans la bande Ks pour tout le domaine
de redshift analyse´.
(iii) La correspondance pour les galaxies elliptiques de´pend du redshift : en dessous
de z ∼ 1, une galaxie classe´e elliptique dans la bande I, est classe´e elliptique
dans la bande Ks avec une probabilite´ de p ∼ 0.7. Au dessus de z ∼ 1, lorsque
le filtre I commence a` sonder le spectre UV de la galaxie, la probabilite´ de´croˆıt
jusqu’a` p ∼ 0.4 a` z ∼ 1.5.
(iv) La comparaison des distributions morphologiques en fonction du redshift re´-
ve`le e´galement une de´pendance vis a` vis de z : en dessous de z ∼ 1, les deux
distributions sont similaires. Le test KS estime a` 97% la probabilite´ pour
que les deux distributions soient issues de la meˆme statistique. Au dessus de
z ∼ 1, la classification dans la bande I trouve un nombre de galaxies ellip-
tiques infe´rieur d’un facteur ∼1.5 au nombre estime´ dans la bande K. Cela est
probablement un reflet des effets de k-correction morphologique. Les e´tudes
base´es sur des observations du te´lescope spatial dans la bande I a` ces redshifts
risquent par conse´quent de sous estimer la fraction de galaxies pre´coces.
Les re´sultats expose´s ci-dessus ouvrent un grand nombre de possibilite´s pour pour-
suivre l’analyse. Ces tendances doivent eˆtre en effet ve´rifie´es par une e´tude appro-
fondie de la population de galaxies elliptiques a` z ∼ 1.5. Les donne´es multi-longueur
d’onde du releve´ COSMOS permettent d’e´tudier leurs masses et leurs histoires de
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formation stellaire. Ce travail est en cours de de´veloppement au moment de la re´-
daction de ce manuscrit. De plus, la classification pre´sente´e peut eˆtre e´galement
utilise´e pour analyser des indicateurs statistiques comparables aux mode`les d’e´vo-
lution comme les fonctions de luminosite´ par type, l’e´volution des tailles de chaque
type morphologique ou la relation entre la morphologie et la densite´ en fonction du
redshift.
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Abstract : In this chapter I present some ongoing works at the moment of wri-
ting this report. First, I am using GalSVM in the framework of the ALHAMBRA
consortium to analyze morphologies of field galaxies up to z ∼ 1. The main goal
is to use all the available filters (20) to obtain rest-frame morphologies. Once the
survey will be complete, there will be 20 000 available galaxies. I present here a
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preliminar analysis on 376 galaxies. Since the mean angular resolution is not very
high (typically around ∼1”) the first task has been to find the limits of the morpho-
logical classification. We find that objects further than z ∼ 1 cannot be analyzed. A
more precise quantification is on-going. We show however some preliminar scientific
results : one of the major interests of these data is indeed that they enable a pre-
cise comparison of the morphological type with the spectral type. Our first results
show that ∼80% of the early-type population has a spectral type of elliptical or
Sa galaxies and that ∼70% of the late type galaxies are classified as Sab or Scd
according to the spectral type. There are therefore some interesting contaminations
which have to be analyzed.
Second, I am studying the morphologies in clusters at z ∼ 0.5 observed with Me-
gaCam at CFHT and the relation between morphology and environment. I present
here the analysis of the morphologies in MS 1621.5+2640 in the r band. We obtain
the color-magnitude relation and the radius-morphology relation and compare to
some published results obtained with the HST. The first results are in good agree-
ment : we indeed find that the color-magnitude relation is in place at z ∼ 0.5 for this
cluster and a clear correlation between the morphological mixing and the distance
to the center.
Nevertheless, the reader must keep in mind that the results presented here are ex-
tremely preliminar.
Resumen : Este cap´ıtulo presenta algunos de los proyectos en curso en el mo-
mento de la redaccio´n de la presente memoria. En un primer lugar, se presenta el
trabajo iniciado en el marco del cartografiado co´smico ALHAMBRA que consiste
principalmente en el ana´lisis morfolo´gico rest-frame de galaxias de campo hasta
z ∼ 1 haciendo uso de la gran cantidad de filtros disponibles. Cuando las observa-
ciones y la reduccio´n de datos este´n finalizados, se dispondra´n de aproximadamente
20 000 galaxias para realizar el ana´lisis. Se presenta a continuacio´n un trabajo pre-
liminar sobre 376 galaxias de campo. Dado que la resolucio´n angular media no es
excesivamente elevada (∼1”) la primera parte del trabajo a consistido en estable-
cer los l´ımites del ana´lisis morfolo´gico. Se muestran de igual modo algunos ana´lisis
cient´ıficos preliminares como la comparacio´n de los tipos morfolo´gicos estructurales
y espectrales. Se obtiene que el 80% de las galaxias clasificadas como tempranas
desde un punto de vista morfolo´gico tienen un tipo espectral temprano de igual
modo mientras que el 70% de las galaxias tard´ıas morfolo´gicamente hablando son
tard´ıas desde un punto de vista espectral. Existen por consiguiente un cierto nu´-
mero de contaminaciones que esta´n siendo analizadas.
En un segundo lugar, se abordan los primeros resultados del estudio de morfolog´ıas
en cu´mulos de galaxias en torno a z ∼ 0.5 observados con el CFHT as´ı como de
su relacio´n con el entorno. Se obtienen las relaciones color–magnitud y morfolog´ıa–
distancia radial en el cu´mulo MS 1621.5+2640 en el filtro r. Los primeros resultados
presentan un buen acuerdo con los resultados publicados basados en datos del te-
lescopio espacial.
El lector debe tener en cuenta que los resultados presentados esta´n todav´ıa en curso
11.1. Morphologies ALHAMBRA 203
de elaboracio´n y son por lo tanto muy preliminares.
Je pre´sente par la suite quelques uns des travaux en cours au moment de la re´daction
de ce manuscrit. Il s’agit principalement de quelques applications de la me´thode
pre´sente´e dans le chapitre 9. Les re´sultats de´cris sont par conse´quent pre´liminaires
et pourront donc subir des e´volutions apre`s la re´daction.
11.1 Morphologies ALHAMBRA
11.1.1 Le releve´ ALHAMBRA
Le releve´ ALHAMBRA (Advanced Large Homogeneous Area Medium Band Redshift
Astronomical survey, Moles et al., 2005) est un projet pense´ pour sonder une frac-
tion significative de l’Univers avec une pre´cision suffisante pour suivre l’e´volution
du contenu et des proprie´te´s de celui-ci en fonction du redshift. L’aire observe´e est
de 8(◦)
2
et les observations sont re´alise´es sur 20 filtres contigus de meˆme largeur
spectrale (∼410A˚) allant de 3500A˚ a` 9700A˚ en plus de 3 filtres infrarouges (JHK).
Les observations sont effectue´es avec le te´lescope de 3.5 m de Calar Alto en Es-
pagne. La limite de de´tection (pour les sources ponctuelles avec un rapport S/B=5)
est fixe´e a` AB=25 mag dans tous les filtres jusqu’a` 8300A˚ et entre 24.7 et 23.4 pour
les reste des filtres ; la re´solution moyenne est de l’ordre de ∼ 1”.
La caracte´ristique principale de ce releve´ re´side dans l’e´chantillonnage continu du
spectre lumineux. Il se place ainsi entre un releve´ purement photome´trique et un
releve´ spectroscopique. Il permet donc d’obtenir la distribution spectrale d’e´nergie
de pre`s de ∼ 300 000 objets avec un pre´cision suffisante pour obtenir des redshifts
photome´triques de grande qualite´ (∆z < 0.015(1 + z)).
Les donne´es obtenues vont permettre d’e´tudier, entre autres, l’e´volution des struc-
tures a` grande e´chelle, l’e´volution de galaxies (luminosite´s, morphologies), la se´-
lection d’amas de galaxies ou l’identification de familles particulie`res d’objets sans
ne´cessite´ de re´aliser un suivi a` posteriori avec d’autres instruments.
11.1.2 Objectifs scientifiques de l’e´tude
Le travail pre´sente´ par la suite est centre´ sur l’e´tude des morphologies. La haute
re´solution n’e´tant pas la priorite´ de ce releve´, les e´tudes morphologiques structu-
relles sont particulie`rement difficiles et comme on le verra par la suite, il est impos-
sible d’obtenir une morphologie fiable d’objets tre`s lointains (typiquement z ∼ 1.5)
comme il a e´te´ fait pour COSMOS (c.f. chapitre 10). Par conse´quent, la premie`re
question a` laquelle nous essayons de re´pondre avec cette e´tude pre´liminaire est :
est-il possible d’obtenir une estimation des morphologies des galaxies de champ ?
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Si la re´ponse s’ave´rait eˆtre positive, une analyse morphologique dans ALHAMBRA
pre´sente plusieurs inte´reˆts du fait du grand nombre de filtres disponibles et de l’uni-
formite´ de ceux-ci :
(i) Morphologies au repos : L’emploi de tous les filtres simultane´ment permet
d’obtenir en principe une morphologie au repos sur le meˆme filtre de re´fe´rence
pour chaque redshift comme je le montrerai par la suite.
(ii) Comparaison SED - morphologie : Comme il a e´te´ dit pre´ce´demment, le
releve´ devrait permettre l’obtention de distributions spectrales d’e´nergie des
galaxies avec une grande pre´cision. La comparaison de type morphologique
estime´ a` partir de crite`res de forme uniquement avec le type spectrale peut
permettre l’identification d’objets particuliers (e.g. elliptiques bleues).
11.1.3 Les donne´es analyse´es
Le releve´ couvre une aire de 8(◦)
2
distribue´e en 8 champs (ALH01-ALH08) de 1(◦)
2
chacun, divise´s a` son tour en 2 pointages de 30” × 30” et 4 CCDs de 15” × 15”. Les
re´sultats expose´s ci-dessous portent sur le CCD 3 du pointage 1 du champ ALH08.
Ce champ est l’un des premiers a` avoir e´te´ observe´ et re´duit et il existe une premie`re
estimation des redshifts photome´triques.
L’aire analyse´e est donc de 15” × 15” avec une taille de pixel de 0.22”. Nous avons
employe´ 10 filtres, 7 visibles (de 7370A˚ a` 9540A˚) et deux infrarouges (J et H). Cette
se´lection est justifie´e par le type d’e´tude morphologique que l’on souhaite faire, dans
le paragraphe § 11.1.6.1 je de´taille en effet le principe.
11.1.4 Catalogue photme´trique et redshifts photome´triques
Le catalogue photome´trique employe´ pour la de´tection d’objets a e´te´ e´labore´ dans
le cadre du consortium a` l’aide de SExtractor et nettoye´ des fausses de´tections. Il
comprend 20 805 objets sur l’ensemble du champ. Les redshifts photome´triques de
9 520 sources ont e´galement e´te´ obtenus dans le cadre du consortium avec des codes
propres. Il ne s’agit cependant que d’une version tre`s pre´liminaire et c’est donc l’un
des points qui est susceptible de faire e´voluer ces premiers re´sultats.
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Fig. 11.1 – Section de 5
′ × 5′ du champ analyse´ en bande I (7370A˚). Les cercles
rouges marquent les e´toiles et les cercles bleus les galaxies se´lectionne´es pour l’ana-
lyse morphologique (c.f. § 11.1.5).
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11.1.5 Se´lection de l’e´chantillon morphologique
Comme pour le travail effectue´ dans le cadre de COSMOS, nous avons re´duit l’e´chan-
tillon avant de re´aliser l’analyse morphologique a` partir de deux crite`res base´s sur
des inspections visuelles et des simulations (ce point est certainement a` ame´liorer
pour raffiner la se´lection) :
– Nous n’avons garde´ que les objets ayant un redshift photome´trique infe´rieur a` 1.
– Concernant la luminosite´, nous avons exige´ que les objets se´lectionne´s aient une
magnitude au moins 2 mag plus brillante que la position du pic de la fonction
de magnitude dans chacun des filtres. Ainsi pour le filtre a` 7370A˚, (c.f Fig. 11.2)
nous avons garde´ tous les objets plus brillants que m7370 < 23.7. On compte ainsi
626 objets dans le catalogue final analyse´.
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Fig. 11.2 – Comptages et se´lection de l’e´chantillon pour le filtre a` 7370A˚. Ce crite`re
a e´te´ applique´ a` tous les filtres employe´s.
La se´paration e´toiles/galaxies a e´te´ re´alise´e d’une fac¸on analogue a` celle employe´e
dans les chapitres pre´ce´dents, a` savoir en employant les parame`tres MU CLASS
et MAG AUTO de SExtractor. Nous obtenons 250 e´toiles et 376 galaxies. Cette
e´tape pourra eˆtre raffine´e lors de l’e´tude de´finitive en incluant d’autres parame`tres
(CLASS STAR, type spectral) comme pour l’analyse dans le champ COSMOS.
Meˆme s’il peut avoir quelques contaminations, la se´paration est suffisamment propre
pour une premie`re analyse. Ces valeurs nous permettent d’estimer le nombre de
galaxies pour lesquelles nous sommes susceptibles d’avoir une estimation morpholo-
gique une fois que toutes les donne´es seront disponibles. En effet, en conside´rant que
∼400 galaxies par champ de 15′ × 15′ pourront eˆtre employe´es, on obtient ∼25 000
galaxies sur l’ensemble de l’aire observe´e.
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11.1.6 Analyse morphologique
11.1.6.1 Principe
Un des inte´reˆts majeurs de ces donne´es est sans doute le grand nombre de filtres
disponibles et l’homoge´ne´ite´ de ceux-ci. Nous avons donc essaye´ d’exploiter cette
proprie´te´ pour obtenir des morphologies au repos dans la bande I (∼7370A˚) entre
z=0 et z=1. Pour cela, il a fallu changer le´ge`rement l’approche suivie dans les
chapitres pre´ce´dents. Le but est maintenant de rester syste´matiquement centre´s sur
la bande I. Nous utilisons pour cela tous les filtres plus rouges que la bande I, et
en fonction du redshift, chaque galaxie est analyse´e dans le filtre correspondant a` la
bande I au repos. Le choix du filtre est donc donne´ par l’expression :
λfiltre = λI(1 + z) (11.1)
Le choix de la bande I est justifie´ pour des raisons pratiques puisque l’e´chan-
tillon SDSS que l’on posse`de pour re´aliser l’entraˆınement est justement dans cette
bande.
11.1.6.2 Echantillon d’entraˆınement
La strate´gie adopte´e pour construire l’e´chantillon d’entraˆınement est le´ge`rement
diffe´rente a` celle de´crite dans le chapitre pre´ce´dent. Nous n’avons utilise´ que la bande
I de notre e´chantillon SDSS (Tasca &White, 2005), soit∼ 500 objets d’entraˆınement
et ∼500 de test. Pour chaque galaxie :
(i) On associe un redshift ale´atoire qui suit la distribution re´elle des redshifts
photome´triques.
(ii) En fonction du redshift associe´, le filtre plus proche de la bande I au repos est
choisi d’apre`s l’expression 11.1 et une magnitude ale´atoire est tire´e d’apre`s la
distribution de magnitudes re´elle du filtre se´lectionne´.
(iii) Une fois la magnitude et le redshift associe´s, la galaxie est simule´e en suivant
la proce´dure de´taille´e dans le chapitre 9.
(iv) La galaxie simule´e est finalement plonge´e dans un fond re´el du filtre corres-
pondant.
Ainsi, a` la diffe´rence de l’e´chantillon employe´ pour analyser les donne´es COSMOS,
ou` l’on changeait l’e´chantillon local pour rester toujours dans la bande K a` grand
redshift, ici, l’e´chantillon d’entraˆınement se distribue dans les 10 filtres employe´s.
La figure 11.3 illustre le processus sche´matiquement.
11.1.6.3 Analyse des erreurs
Comme pour les donne´es WIRCam, nous avons employe´ l’e´chantillon de test pour
quantifier les erreurs de classification en fonction de la probabilite´. Le tableau 11.1
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Fig. 11.3 – Construction de l’e´chantillon d’entraˆınement. En fonction du redshift
associe´, la galaxie simule´e est plonge´e dans un filtre diffe´rent pour rester dans la
meˆme bande au repos.
re´sume les performances obtenues. Nous constatons tout d’abord que les conta-
minations sont plus importantes que pour l’e´chantillon WIRCam probablement a`
cause de la re´solution plus basse. Il existe en particulier une tendance a` sur es-
timer le nombre de galaxies elliptiques, ce qui est logique si certains objets sont
peu ou pas re´solus. Les performances augmentent nettement avec la probabilite´ et
nous atteignons un taux de re´ussite supe´rieur a` 80%. Des recherches sont en cours
pour ame´liorer la qualite´, en particulier, l’inclusion de fonctions de magnitudes par
type est susceptible d’apporter un gain. La figure 11.4 montre la distribution des
objets re´els en fonction de la probabilite´. On constate qu’un nombre important
d’objets (essentiellement des elliptiques) a une probabilite´ de classification proche
de 0.5.
Tab. 11.1 – Taux de re´ussite de la classification en fonction de la probabilite´
p > 0.5 p > 0.6
Pre´coce Tardive Pre´coce Tardive
Pre´coce visuelle 0.74 0.35 0.78 0.29
Tardive visuelle 0.25 0.65 0.22 0.71
p > 0.7 p > 0.8
Pre´coce Tardive Pre´coce Tardive
Pre´coce visuelle 0.81 0.20 0.80 0.14
Tardive visuelle 0.19 0.80 0.2 0.86
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Fig. 11.4 – Histogramme des probabilite´s pour les galaxies re´elles. Rouge : pre´coces,
Bleu : tardives
11.1.6.4 Quelques re´sultats pre´liminaires
Malgre´ le caracte`re encore peu fiable des classifications et des redshifts photome´-
triques nous montrons par la suite quelques unes des exploitations scientifiques
possibles afin d’illustrer ce que pourra apporter ce travail une fois abouti.
Me´lange morphologique global L’analyse des classifications sur l’ensemble du
champ donne (estimateur par comptages) :
– 84 galaxies pre´coces (∼25%)
– 285 galaxies tardives (∼75%)
Cette premie`re estimation est cohe´rente avec celle obtenue dans le cadre de COS-
MOS. Une inspection visuelle re´ve`le de plus que les galaxies plus brillantes et re´-
solues pour lesquelles le type morphologique est facilement identifiable a` l’oeil sont
classe´es correctement.
Evolution morphologique La figure 11.5 montre l’e´volution du me´lange mor-
phologique en fonction du redshift. Nous rappelons que ce re´sultat doit eˆtre pris
avec e´norme´ment de pre´cautions a` cause du caracte`re provisoire des redshifts. Le
nombre d’objets par intervalle est e´galement petit et donc probablement affecte´ par
des effets de variance cosmique.
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Fig. 11.5 – Evolution morphologique dans l’e´chantillon ALHAMBRA analyse´.
Rouge : pre´coces, Bleu : tardives. Les barres d’erreurs sont issues d’une statistique
de Poisson.
Relation morphologie-type spectral Comme il a e´te´ dit auparavant, un des
point inte´ressants de cette e´tude re´side dans la comparaison des morphologies struc-
turelles avec les morphologies spectrales issues de l’estimation des redshifts photo-
me´triques. La figure 11.6 montre cette correspondance. Pour chaque type mor-
phologique de´termine´ avec GalSVM nous avons regarde´ son type spectral d’apre`s
l’ajustement. Si la correspondance e´tait parfaite, on s’attendrait a` ce que toutes
les galaxies classe´es comme elliptiques aient un type spectral de galaxie pre´coce et
inversement que toutes les galaxies classe´es spirales soient associe´es a` un spectre
tardif. La figure 11.6 re´ve`le en effet des tendances attendues mais aussi certains
comportements relativement surprenants :
– Une fraction importante de galaxies classe´es comme tardives d’un point de vue
structurel est associe´e a` un type spectral pre´coce. Une inspection visuelle de ces
objets re´ve`le, au moins pour les plus brillants, la pre´sence d’une composante de
type disque mais e´galement d’un bulbe important. Une explication possible de
cette divergence pourrait eˆtre donc que la photome´trie effectue´e pour l’estimation
de redshifts n’ait e´te´ re´alise´e que sur la partie centrale de celle-ci, ne prenant donc
en compte que la lumie`re provenant du bulbe. Ce point devra donc eˆtre ve´rifie´
lorsque les redshifts photome´triques seront de´finitifs.
– Il existe e´galement une population de galaxies classe´es comme elliptiques mais
pre´sentant un spectre tardif (19 objets). Peut-il s’agir de la population de ga-
laxies elliptiques bleues ? Ou alors s’agit-il d’un reflet des erreurs de classifica-
tion ? L’inspection visuelle montre que la plupart de ces objets sont faibles et ont
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une probabilite´ associe´e proche de 0.5 ce qui pourrait donc aller dans le sens des
erreurs. Malgre´ cela, ils semblent compacts et pour les plus brillants on arrive a`
discerner un bulbe. Une caracte´risation plus pre´cise de ces objets peut s’ave´rer
donc un objectif inte´ressant de cette e´tude. Nous avons commence´ a` aborder ce
point dans le paragraphe suivant.
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Fig. 11.6 – Comparaison du type morphologique de´rive´ avec GalSVM avec le type
spectral issu de l’estimation des redshifts photome´triques. Pour chaque type mor-
phologique on montre la fraction d’objets de chaque type spectral.
Galaxies elliptiques bleues Nous avons donc regarde´ un peu plus dans le de´tail
ces 19 objets qui pre´sentent une morphologie elliptique et un spectre tardif. En par-
ticulier, nous avons regarde´ les magnitudes absolues dans la bande K qui doivent en
principe eˆtre corre´le´es avec la masse. Il ne s’agit que d’une premie`re approximation
e´tant donne´ que nous n’avons applique´ aucune k-correction. La figure 11.7 compare
la distribution de magnitudes absolues de toutes les galaxies elliptiques avec celle
elliptiques bleues. On constate que ces dernie`res sont globalement moins brillantes
(i.e. moins massives en premie`re approximation).
11.1.7 Bilan et perspectives
Nous avons re´alise´ une premie`re analyse tre`s pre´liminaire des morphologies de 376
galaxies dans la bande I au repos a` l’aide de GalSVM. L’e´chantillon d’e´tude pourra
eˆtre augmente´ de manie`re significative de`s que la re´duction des donne´es sera finie et
les redshifts photome´triques seront stables. L’analyse de tous les champs du releve´
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Fig. 11.7 – Distribution des magnitudes absolues en bande Ks pour toutes les
galaxies elliptiques (rouge) et pour les galaxies elliptiques pre´sentant des traces de
formation stellaire (bleu).
devrait fournir un e´chantillon de plus de ∼20 000 galaxies exploitables.
Les premiers tests donnent des performances infe´rieures a` celles obtenues pour
les donne´es WIRCam probablement a` cause de la re´solution angulaire plus basse.
Celles-ci vont peut eˆtre eˆtre ame´liore´es en raffinant le processus de simulation de
l’e´chantillon d’entraˆınement (e.g. distributions de magnitudes asyme´triques). Une
e´tude plus approfondie en termes de probabilite´ est en cours de re´alisation.
Nous avons tout de meˆme commence´ une exploitation scientifique afin d’illustrer les
principaux objectifs de cette e´tude. Nous avons ainsi pu repe´rer deux grands axes
d’analyse qui feront l’objet d’une e´tude plus pousse´e lorsque les donne´es seront
de´finitives :
– Comparaison type spectral - morphologie : Cette premie`re comparaison re´ve`le
des tendances attendues mais aussi des effets e´tranges. Une e´tude en termes de
probabilite´ comme celle effectue´e dans le chapitre pre´ce´dent permettra peut-eˆtre
d’e´claircir ce point. Rappelons cependant que ce re´sultat est extreˆmement pre´li-
minaire a` cause du caracte`re provisoire des redshifts photome´triques.
– Etude de´taille´e de populations particulie`res : La comparaison de la morpholo-
gie avec le type spectral permet d’identifier des populations d’objets particuliers
comme par exemple les elliptiques bleues. L’e´tude de´taille´e de ce type de galaxies
est un point susceptible d’eˆtre aborde´ avec les donne´es du releve´ ALHAMBRA.
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11.2 Morphologies dans des amas a` redshift interme´-
diaire (z ∼ 0.5)
Les amas de galaxies sont les structures plus grandes de l’Univers lie´es gravita-
tionnellement. La densite´ e´leve´e de l’environnement fait de ceux-ci un laboratoire
particulie`rement inte´ressant pour e´tudier, entre autres, les effets de l’environnement
dans l’e´volution des galaxies (Dressler, 1984; Martel et al., 1998). Leurs coeurs repre´-
sentent en effet les zones de plus forte densite´ galactique de l’Univers, par conse´quent
quelle qu’elle soit, la de´pendance de la formation ou de l’e´volution des galaxies avec
l’environnement doit eˆtre plus marque´e dans les amas. Le code de´veloppe´ est donc
entrain d’eˆtre employe´ e´galement pour e´tudier les morphologies dans des amas a`
redshift interme´diaire.
11.2.1 Motivations du travail re´alise´
L’e´tude morphologique dans les amas peut donner des indications inte´ressantes
concernant la formation et l’e´volution des galaxies elliptiques. En effet, comme il
a e´te´ expose´ dans le chapitre d’introduction, les galaxies pre´coces dominent les re´-
gions centrales des amas (Hubble & Humason, 1931). Dans les amas locaux elles
pre´sentent de plus une relation e´troite entre la couleur et la magnitude, avec une
petite dispersion ce qui laisse entrevoir, soit une formation tre`s toˆt dans l’histoire
de l’Univers soit une formation synchronise´e (Bower et al., 1992). Il semblerait que
cette relation e´tait de´ja` en place a` z ∼ 0.5 (Ellis et al., 1997) indiquant que ces
galaxies on duˆ se former avant z ∼ 3.
Un autre phe´nome`ne inte´ressant qui peut eˆtre e´galement e´tudie´ dans les amas est la
relation morphologie-densite´ ou la relation morphologie-distance radiale (Melnick
& Sargent, 1977; Dressler, 1980; Whitmore et al., 1993). Ces relations de´crivent
comment les nombres relatifs de chaque type morphologique e´voluent en fonction
de la densite´ locale ou de la distance au centre de l’amas. Les centres des amas sont
domine´s par des galaxies pre´coces (elliptiques ou S0) tandis que les re´gions plus
exte´rieurs pre´sentent des rapports morphologiques plus proches de ceux que l’on
retrouve pour les galaxies de champ. Dressler et al. (1997) ont e´tudie´ l’e´volution de
ces relations a` partir de z ∼ 0.5 graˆce a` des donne´es sur 10 amas. En prenant tous
les amas sans distinction il s’ave`re que la relation morphologie-densite´ est pratique-
ment absente z ∼ 0.5 a` l’exception des re´gions de tre`s forte densite´ ou` les galaxies
elliptiques dominent. En revanche, a` bas redshift tous les amas pre´sentent une re-
lation nette entre la morphologie et la densite´. En divisant cependant l’e´chantillon
par type d’amas (tre`s concentre´, peu concentre´ et irre´gulier) on s’aperc¸oit que seul
les amas tre`s concentre´s pre´sentent une relation entre la morphologie et la densite´.
Les re´sultats e´nonce´s ci-dessus emploient tous des morphologies obtenues graˆce a`
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l’imagerie du te´lescope spatial. Les statistiques portent souvent sur peu d’objets (5
a` 10 amas) et ge´ne´ralement les e´tudes sont effectue´es dans les parties plus centrales
des amas a` cause du champ re´duit du HST. L’imagerie MegaCam offre un tre`s
grand champ permettant d’aller sonder les pe´riphe´ries des amas et d’augmenter les
statistiques. L’inconve´nient majeur est bien entendu la re´solution angulaire obte-
nue, bien en dessous de celle de´livre´e par le te´lescope spatial. L’utilisation du code
de´veloppe´ peu fournir des re´sultats fiables sur des amas a` redshift interme´diaire ?
Nous nous interrogeons sur ce point dans les paragraphes qui suivent.
11.2.2 Description des donne´es
11.2.2.1 Contexte scientifique
Les donne´es employe´es ont e´te´ obtenues dans un contexte scientifique diffe´rent. Elles
font en effet partie d’un suivi optique d’un e´chantillon d’amas X a` redshift interme´-
diaire (∼ 0.5) (Arnaud, 2004). Il est forme´ des 13 amas les plus brillants en X, donc
a` priori les plus massifs, pour en faire l’analyse weak lensing. Le but scientifique
principal est d’e´tablir les relations entre les grandeurs X et la masse de´termine´e in-
de´pendamment par lensing. Les donnees ont ete obtenues avec MegaCam en quatre
couleurs : 2h en r (imagerie profonde et de bonne qualite, avec un seeing< 0.8”,
pour faire le weak lensing) et plus court en g, i et z.
11.2.2.2 MS 1621.5+2640
Afin de re´aliser ce premier travail pre´liminaire de validation, nous avons choisi de
travailler sur un des amas de l’e´chantillon : MS 1621.5+2640. Il existe des donne´es
spectroscopiques et photome´triques sur cet amas (Ellingson et al., 1997) obtenues
avec le CFHT dans le cadre d’un releve´ sur des amas mene´ par le CNOC (Cana-
dian Network for Observational Cosmology) (Yee et al., 1996). De plus, Saintonge
et al. (2005) ont re´alise´ une e´tude de´taille´e des morphologies dans l’amas a` partir
de l’imagerie HST en deux bandes (F814W et F555W). Il s’agit donc de la cible
ide´ale pour valider la qualite´ de la morphologie obtenue a` partir des donne´es sol.
L’amas est situe´ a` z = 0.4275, il a une masse de 1015 MJ et une dispersion de
vitesses de σ = 793 km.s−1 (Carlberg et al., 1996). Son flux en X (0.3 − 3.5 keV)
est de LX = 9.74× 10−13 ergs.cm−2.s−1 (Gioia et al., 1990) et son rayon caracte´-
ristique (distance au centre ou` la densite´ de l’amas est 200 fois la densite´ critique
de l’Univers) est r200 = 278
” (Carlberg et al., 1997).
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11.2.3 Se´lection des galaxies appartenant a` l’amas
Le premier travail consiste a` isoler les galaxies appartenant a` l’amas. Il existe plu-
sieurs me´thodes pour ce faire, on peut par exemple utiliser la relation couleur-
magnitude. Dans notre cas, nous disposons de donne´es photome´triques en quatre
bandes (g,r,i et z) sur l’amas. Il est par conse´quent possible d’estimer les redshifts
photome´triques des galaxies et d’isoler les galaxies graˆce a` ce crite`re. D’ autant plus,
que pour cet amas en particulier, certains objets ont une mesure du redshift spec-
troscopique qui peut donc eˆtre employe´ pour e´talonner les redshifts photome´triques.
Nous avons donc utilise´ le code HyperZ (Bolzonella et al., 2000). Au moment de la
re´daction de ce manuscrit, cependant, certains proble`mes sont encore en train d’eˆtre
re´solus. En effet, des proble`mes de photome´trie dans l’une des bandes semblent po-
ser proble`me a` l’heure d’estimer proprement les redshifts. Il a fallu donc introduire
des facteurs de correction pour faire face a` ce proble`me.
Pour cette premie`re analyse, nous avons donc de´cide´ d’employer la se´lection de Sain-
tonge et al. (2005). Nous avons donc se´lectionne´ 167 galaxies par identification avec
le catalogue publie´. Les re´sultats expose´s para la suite portent sur cet e´chantillon.
Ce point reste donc a` ame´liorer pour les travaux a` venir.
11.2.4 Analyse morphologique
L’analyse morphologique a e´te´ re´alise´e avec GalSVM (c.f. chapitre 9, Huertas-
Company et al., 2008) dans la bande r (6250A˚). Nous avons simule´ un e´chantillon
d’entraˆınement a` partir de l’e´chantillon SDSS utilise´ pour les e´tudes pre´ce´dentes,
mais cette fois-ci, nous avons employe´ la bande g qui correspond a` la bande r au
repos a` z ∼ 0.4. La simulation de l’e´chantillon est le´ge`rement diffe´rente que pour
les galaxies de champ car tous les objets sont situe´s a` la meˆme distance. Nous avons
donc simule´ une distribution en redshift qui pique au redshift de l’amas. Pour la
distribution en magnitude, la distribution re´elle mesure´e sur les images r a e´te´ em-
ploye´e.
Tab. 11.2 – Re´sume´ des proprie´te´s de l’amas MS 1621.5+2640. Les re´fe´rences sont
indique´es dans le texte
α (J2000) δ (J2000) z LX
(10−13 ergs.cm−2.s−1)
16 25 38.36 26 27 42.59 0.4275 9.74
Masse r200 σ
(1015 MJ) (arcsec) (km.s−1)
1.52 278 793
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Nous avons donc construit un e´chantillon d’entraˆınement de 500 galaxies dont la
morphologie est connue. Un classement a` 7 parame`tres : concentration, asyme´trie,
ellipticite´, gini, M20 et smoothness a e´te´ re´alise´. Nous avons de´cide´ dans cette pre-
mie`re analyse de ne pas inclure des parame`tres tels que la magnitude pour e´viter
des effets tels que ceux expose´s dans le chapitre 10.
11.2.5 Inspection visuelle
Nous avons tout d’abord compare´ les re´sultats de la classification a` ceux obtenus
par Saintonge et al. (2005) sur des images HST avec le filtre F555W (5407A˚). Les
classifications a` partir des images spatiales ont e´te´ effectue´es a` l’aide d’un ajus-
tement parame´trique d’un mode`le analytique (c.f. chapitre 2). Le parame`tre de
classification obtenu est par conse´quent la fraction de bulbe par rapport au total
(B/T ). Nous avons donc se´pare´ dans le catalogue publie´ les galaxies domine´es para
un bulbe (B/T > 0.5) de celles domine´es par un disque (B/T < 0.5) et les avons
compare´ a` notre classification en deux types a` partir de l’image MegaCam en bande
r. La figure 11.8 montre les deux images centre´es sur la partie centrale de l’amas.
Nous constatons tout d’abord que les galaxies pre´coces semblent dominer le centre
de l’amas comme attendu, et ce pour les deux classifications. Il peut paraˆıtre ce-
pendant e´trange que les deux galaxies les plus brillantes de l’amas (en particulier
la galaxie centrale) soient classe´es comme tardives. En effet, il est bien connu que
les galaxies plus brillantes sont ge´ne´ralement des galaxies elliptiques. En regardant
l’image de ces galaxies plus en de´tail on s’aperc¸oit cependant que ce sont des galaxies
doubles non se´pare´es. Les proce´dures automatiques ont donc tendance a` trouver un
type tardif.
La comparaison entre les deux classifications est globalement en bon accord indi-
quant que la classification a` partir des donne´es limite´es par le seeing semble robuste.
Une quantification plus pre´cise re´ve`le que les deux classifications sont en accord pour
116 galaxies parmi les 167. Il existe donc un certain nombre de diffe´rences. Il peut
y avoir plusieurs raisons a` l’origine de celles-ci : (1) il peut s’agir d’un simple reflet
des erreurs de classifications qui doivent eˆtre pre´sentes dans les deux e´chantillons
e´tant donne´ leur caracte`re automatique, (2) il se peut e´galement qu’elles soient une
conse´quence des de´finitions diffe´rentes du type morphologique (nous de´finissons les
galaxies elliptiques a` partir de crite`res visuels sur l’e´chantillon local alors que Sain-
tonge et al. (2005) le font a` partir du rapport B/T ).
Nous re´alisons par la suite d’autres tests afin de caracte´riser plus pre´cise´ment ces
diffe´rences.
11.2.6 Relation couleur–magnitude
Nous avons donc regarde´ e´galement la relation couleur–magnitude dans l’amas.
Comme nous l’avons vu auparavant et dans le chapitre introductif, il existe une
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Fig. 11.8 – Comparaison des classifications dans la partie centrale de l’amas avec
MegaCam en bande r (gauche) et avec le te´lescope spatial avec le filtre F555W
(a` droite). Les cercles bleus indiquent les galaxies tardives et les cercles rouges les
galaxies pre´coces. La lettre « C » indique la galaxie centrale de l’amas.
bimodalite´ dans la distribution des couleurs et des types morphologiques. Cette di-
chotomie se traduit par une se´gre´gation dans les diagrammes couleur magnitude :
les galaxies elliptiques e´tant plus rouges et avec des proprie´te´s plus uniformes, se
situent dans une se´quence rouge peu disperse´e alors que les galaxies tardives sont
dans un nuage bleu plus e´tendu. L’analyse du diagramme couleur–magnitude s’ave`re
donc eˆtre un bon test de la qualite´ de la classification.
La figure 11.9 montre le diagramme i vs. u − i d’apre`s notre classification et la
classification de Saintonge et al. (2005). Puisque toutes les galaxies sont au meˆme
redshift, nous pouvons utiliser les magnitudes apparentes sans ne´cessite´ d’obtenir
les magnitudes absolues.
Nous observons que les galaxies classe´es comme pre´coces sont globalement plus
rouges que les galaxies tardives, comme attendu. De plus elles ont tendance a` for-
mer une se´quence bien de´finie alors que les galaxies tardives sont plus disperse´es
dans le diagramme. Cela semble encore eˆtre un signe en faveur de la robustesse de
la classification obtenue.
Les deux diagrammes sont de plus en bon accord globalement. On constate malgre´
tout quelques « contaminations » , c’est-a`-dire des galaxies classe´es comme ellip-
tiques mais se situant dans le nuage bleu qui semblent eˆtre le´ge`rement plus abon-
dantes dans la classification a` partir des donne´es MegaCam en particulier a` des
magnitudes faibles (i > 21). S’agit-il d’erreurs de classification ? Ou au contraire ce
sont re´ellement des galaxies elliptiques bleues ?
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Fig. 11.9 – Comparaison des diagrammes couleur–magnitude obtenus a` partir des
classifications sur les images MegaCam (a) et sur les images HST (b). Les tri-
angles rouges sont les galaxies classe´es comme pre´coces (E/S0 pour MegaCam et
B/T > 0.5 pour HST) et les cercles bleus celles classe´es comme tardives (S/Irr pour
MegaCam et B/T < 0.5 pour HST).
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11.2.7 Relation morphologie–distance radiale
Nous avons par la suite e´tudie´ la relation entre la morphologie et la distance radiale
pour les deux classifications. Pour cela, nous avons obtenu la distance au centre de
l’amas de chacune des galaxies puis divise´ l’e´chantillon en intervalles de distance
de telle sorte que le nombre de galaxies soit le meˆme dans chaque intervalle. Les
re´sultats sont affiche´s dans la figure 11.10.
On constate tout d’abord qu’il existe effectivement une relation entre la distance au
centre et la morphologie : les galaxies elliptiques dominent les parties centrales de
l’amas (r ∼ 50”) et leur abondance diminue au fur et a` mesure que la distance au
centre augmente. L’interpre´tation est a` prendre avec pre´caution car nous n’avons
pas pris toutes les galaxies de l’amas mais seulement celles qui ont un e´quivalent
dans le catalogue de Saintonge et al. (2005).
Le meˆme travail a e´te´ re´alise´ a` partir des classifications parame´triques sur les images
HST. Les re´sultats sont affiche´s e´galement dans la figure 11.10. Les tendances sont
les meˆmes mais on observe un certain nombre de diffe´rences. Celles-ci peuvent pa-
raˆıtre importantes mais elles portent sur 3 objets maximum par intervalle de dis-
tance. Elles peuvent donc eˆtre une conse´quence d’erreurs de classification.
11.2.8 Conclusions et travaux en cours
Nous avons employe´ le code de´veloppe´ dans le cadre de cette the`se pour re´aliser
une e´tude des morphologies dans un amas (MS 1621.5+2640) a` redshift interme´-
diaire (z ∼ 0.4275) a` partir de l’imagerie MegaCam en bande r. Il fait partie d’un
echantillon de 13 amas X. L’amas ayant e´te´ analyse´ a` partir de l’imagerie HST
(Saintonge et al., 2005), il s’agit d’une cible ide´ale pour valider dans un premier
temps l’information morphologique obtenue a` partir des donne´es sol.
La se´lection des galaxies appartenant a` l’amas a e´te´ re´alise´e dans un premier temps
a` partir du catalogue publie´ afin de faciliter les comparaisons. Cependant, tous les
amas du catalogue ont e´te´ observe´s en quatre bandes (g, r, i et z). Il est donc pos-
sible d’obtenir des redshifts photome´triques et de les employer pour se´lectionner les
objets. Cela fait partie des travaux en cours.
Nous avons obtenu les morphologies en deux types (pre´coce, tardif) de 167 galaxies
de l’amas. Afin de ve´rifier la fiabilite´ de la morphologie obtenue, nous avons trace´ les
diagrammes couleur–magnitude et la relation morphologie–distance radiale. Pour le
premier, nous constatons que les galaxies elliptiques se situent globalement dans une
se´quence rouge, comme attendu. Pour le deuxie`me, on identifie une relation entre
la morphologie et la distance, les galaxies pre´coces dominant les parties centrales.
Ces meˆme diagrammes, trace´s en employant des classifications a` partir des donne´es
du te´lescope spatial offrent des re´sultats tre`s similaires.
Nous allons donc e´tendre les analyses pre´sente´es ci-dessus a` l’ensemble de l’e´chan-
tillon de 13 amas, avec une se´lection des membres base´e sur des redshifts photome´-
triques.
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Fig. 11.10 – Relations morphologie–distance radiale obtenues a` partir de la clas-
sification morphologique a` partir des images MegaCam (lignes continues) et HST
(ligne discontinue). Les lignes rouges sont les galaxies pre´coces et les bleues les tar-
dives. La droite verticale indique le rayon caracte´ristique. On donne e´galement la
distance radiale en Mpc a` z = 0.4275 avec une cosmologie standard.
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Conclusions de la deuxie`me
partie
Dans la deuxie`me partie de ce manuscrit, j’ai explore´ des moyens pour estimer les
morphologies de galaxies lointaines (z < 2) observe´es avec des te´lescopes terrestres
sans correction de la turbulence atmosphe´rique.
J’ai, pour ce faire, apporte´ un certain nombre d’ame´liorations aux me´thodes non-
parame´triques. D’un coˆte´ j’ai re´solu le proble`me de l’e´talonnage de l’espace de pa-
rame`tres graˆce a` l’utilisation d’un e´chantillon local, bien re´solu et avec un rapport
S/B e´leve´, qui est adapte´ pour reproduire les caracte´ristiques physiques et instru-
mentales de l’e´chantillon a` analyser. Deuxie`mement, j’ai montre´ que l’utilisation
de machines a` vecteur support permet de faire une analyse avec un grand nombre
de parame`tres simultane´ment. Ceci n’a pas d’effet significatif si l’e´chantillon est de
bonne qualite´ mais produit un gain significatif (80% compare´ a` 60% de classifica-
tions correctes) pour un e´chantillon a` z ∼ 1. Le code permettant de re´aliser ces
analyses a e´te´ mis a` disposition de la communaute´ : http://www.lesia.obspm.
fr/~huertas/galsvm.html.
Dans un deuxie`me temps, j’ai employe´ la me´thode de´veloppe´e pour analyser les mor-
phologies de ∼ 50 000 galaxies contenues dans le champ COSMOS dans l’infrarouge
proche (bande Ks). Ceci repre´sente la premie`re e´tude quantitative de l’e´volution
morphologique des galaxies de champ entre z = 0 et z = 2 a` partir de morphologies
estime´es dans l’infrarouge. On mesure une augmentation de la fraction de galaxies
elliptiques depuis z ∼ 2 jusqu’a` nos jours. C’est une e´tude particulie`rement impor-
tante, car, au dela` de z = 1, la lumie`re visible analyse´e avec le te´lescope spatial
sonde l’e´mission UV de la galaxie. Un effort particulier a donc e´te´ fait pour quanti-
fier proprement les effets de k-correction. J’ai ainsi compare´ la classification obtenue
avec une classification sur les meˆmes objets base´e sur des donne´es visibles du HST.
Alors que les classifications sont globalement en bon accord, il existe des diffe´rences
a` grand redshift (z > 1), en particulier pour la population de galaxies elliptiques.
Finalement, j’ai pre´sente´ un certain nombre de travaux en cours de de´veloppement
au moment de la re´daction du manuscrit. Il s’agit principalement d’autres appli-
cations du code de´veloppe´. La premie`re de ces e´tudes s’inscrit dans le cadre du
consortium ALHAMBRA et vise a` e´tudier les morphologies des galaxies de champ
jusqu’a` z ∼ 1 en restant toujours dans la meˆme bande photome´trique au repos. Les
re´sultats sont pour l’instant pre´liminaires mais plusieurs voies d’e´tude ont e´te´ envi-
sage´es. En particulier, cette analyse devrait permettre une comparaison robuste du
type morphologique structurel avec le type spectral issu de l’estimation des redshifts
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photome´triques jusqu’a` z ∼ 1.
La dernie`re e´tude pre´sente´e porte sur l’analyse de morphologies dans des amas si-
tue´s autour de z ∼ 0.5. J’ai montre´ en particulier les re´sultats de l’analyse sur
l’amas MS 1621.5+2640 dans la bande r. Les morphologies obtenues sont en bon
accord avec celles obtenues avec des donne´es du te´lescope spatial. On constate en
particulier que la plupart des galaxies elliptiques se situent dans une se´quence rouge
dans le plan couleur–magnitude et que la relation morphologie–distance radiale est
en place pour cet amas.
Conclusions
J’ai voulu, a` travers le travail de cette the`se, e´tudier les possibilite´s actuelles de
quantifier des morphologies de galaxies a` grand redshift (z ∼ 1) dans l’infrarouge
proche en employant des te´lescopes au sol. Jusqu’a` pre´sent, la grande majorite´ des
e´tudes faisant intervenir des morphologies sont base´es sur des donne´es visibles du
te´lescope spatial Hubble. Les nouveaux releve´s cosmologiques sondant des objets au
dela` de z ∼ 1 sont demandants d’une morphologie estime´e dans l’infrarouge a` cause
des effets de k-correction, cependant, les re´sultats employant la came´ra infrarouge
du HST (NICMOS) ne portent que sur un nombre re´duit d’objets.
L’utilisation de te´lescopes terrestres pour ce faire est une voie peu explore´e essen-
tiellement a` cause des proble`mes de re´solution angulaire et de sensibilite´. L’estima-
tion morphologique est en effet un travail complexe lorsqu’il s’agit d’objets e´loigne´s
qui requiert une qualite´ d’image tre`s e´leve´e´. Cette the`se explore donc deux voies
distinctes d’aborder le proble`me et montre les re´sultats scientifiques obtenus avec
chacun des deux chemins.
J’ai dans un premier temps, explore´ une solution in vivo sur le te´lescope. La ge´ne´ra-
tion des te´lescopes de 8-10m est en effet e´quipe´e d’un syste`me d’optique adaptative
permettant de corriger les effets de la turbulence atmosphe´rique sur l’image. L’uti-
lisation de celui-ci pour des applications cosmologiques et en particulier pour des
e´tudes morphologiques est donc extreˆmement se´duisante. Nous avons donc analyse´
un e´chantillon de 79 galaxies observe´es avec le syste`me NAOS/CONICA du VLT.
Plusieurs e´le´ments peuvent eˆtre retenus a` l’issue de ce travail. Premie`rement, je
dirais que les re´sultats sont prometteurs ; j’ai pu montrer en effet que la qualite´
sur la morphologie est significativement supe´rieure a` celle obtenue avec les meˆme
techniques sur des donne´es non corrige´es. J’ai obtenu ainsi une premie`re estima-
tion quantitative de l’e´volution morphologique des galaxies (en trois types) jusqu’a`
z ∼ 1.2 a` partir de morphologies de´termine´es directement dans l’infrarouge. Il existe
un bon accord avec les nombres estime´s a` partir des fonctions de luminosite´. J’ai
quantifie´ e´galement les effets de k-correction en comparant la morphologie obtenue
avec celle estime´e sur les meˆmes objets avec le te´lescope spatial. On observe un cer-
tain nombre de diffe´rences a` grand z, mais une conclusion de´finitive sur la nature
de celle-ci requiert un nombre d’objets plus important. Cependant, il est e´vident ;
a` la vue des difficulte´s rencontre´es que ces applications poussent la technique a` ses
limites. Mais n’est-ce pas de cela dont il s’agit ? Est-il envisageable de faire des pro-
gre`s scientifiques sans atteindre les limites ? J’aurais bien voulu approfondir cette
e´tude en observant donc un e´chantillon plus important graˆce a` une e´toile laser en
particulier. J’ai e´te´ malheureusement confronte´ a` un proble`me bien connu de toute
la communaute´ : les e´normes difficulte´s pour obtenir du temps d’observation. C’est
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d’ailleurs une autre conclusion que j’aimerais faire ressortir. Pour que l’optique
adaptative puisse eˆtre compe´titive dans le champ de la cosmologie observationnelle,
il est indispensable de pouvoir observer un e´chantillon significatif, sachant que les
releve´s actuels comportent quelques centaines de milliers d’objets. Les ressources
plane´taires e´tant extreˆmement limite´es cela devient un proble`me fondamental. De
ce point de vue, les nouvelles techniques d’optique adaptative (MOAO, MCAO)
pourront probablement apporter des solutions en offrant, entre autres, la possibilite´
d’observer des champs plus grands.
Ces difficulte´s pour continuer le travail initialement pre´vu m’ont pousse´ a` re´fle´-
chir a` une deuxie`me voie pour obtenir une estimation morphologique fiable dans le
proche infrarouge. Il s’agit d’une voie a` poste´riori qui essaye en effet d’ame´liorer les
techniques actuelles d’estimation morphologique afin d’extraire un maximum d’in-
formation de donne´es non corrige´es. Jusqu’a` pre´sent, malgre´ un effort pour rendre
les analyses morphologiques plus objectives et automatiques, toutes les approches
existantes requie`rent une intervention humaine importante. J’ai ainsi apporte´ deux
nouveaux e´le´ments aux me´thodes non-parame´triques : d’une part j’ai re´solu le pro-
ble`me de l’e´talonnage de l’espace de parame`tres en employant un e´chantillon local
adapte´ aux conditions d’observations et d’autre part j’ai de´veloppe´ une me´thode
permettant d’employer un nombre illimite´ de parame`tres simultane´ment. J’ai pu
prouver que l’utilisation de ces deux e´le´ments permet d’ame´liorer significativement
la qualite´ de la morphologie (en deux grands types) sur des galaxies lointaines obser-
ve´es avec une re´solution dicte´e par les conditions atmosphe´riques. Un effort particu-
lier a e´te´ re´alise´ pour rendre cette approche disponible a` toute la communaute´. Ainsi,
le code complet (galSVM) a e´te´ rendu publique afin qu’il puisse eˆtre utilise´ pour
d’autres applications. (http://www.lesia.obspm.fr~/huertas/galsvm.html).
Dans un deuxie`me temps j’ai pu employer le code de´veloppe´ pour e´tudier l’e´volution
morphologique de ∼ 50 000 galaxies dans le champ COSMOS a` partir d’imagerie
infrarouge (WIRCam). La classification a e´te´ re´alise´e dans un espace a` 10 para-
me`tres. Nous avons associe´ a` chaque galaxie ayant Ks < 21.5 et z < 2, une pro-
babilite´ comprise entre 0 et 1 d’appartenir a` un type morphologique donne´. Cette
valeur de probabilite´ a e´te´ employe´ pour quantifier la fiabilite´ des classifications.
La probabilite´ moyenne des objets de l’e´chantillon est de p ∼ 0.8. Elle de´croˆıt avec
le redshift et la taille (en particulier pour les types pre´coces) mais reste ne´anmoins
autour de p ∼ 0.7 meˆme a` z ∼ 2. La classification obtenue a e´te´ donc employe´e
pour analyser les comptages par type morphologique ainsi que les distribution en
redshift de chaque type. On observe une augmentation de la fraction de galaxies
elliptiques depuis z ∼ 2 (∼20%) jusqu’a` nos jours (∼30%) ce qui traduit probable-
ment une construction progressive de la se´quence rouge a` partir de galaxies plus
tardives. La classification est globalement en bon accord avec celle obtenue sur les
meˆmes objets a` partir de donne´es HST/ACS pour des galaxies situe´es a` z < 1. Au
dela` de ce redshift, la classification dans la bande I a tendance a` trouver moins de
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galaxies elliptiques d’un facteur ∼1.5 ce qui peut eˆtre une conse´quence des effets de
k − correction.
Les re´sultats expose´s ci-dessus ouvrent un grand nombre de possibilite´s pour pour-
suivre l’analyse. Ces tendances doivent eˆtre en effet ve´rifie´es par une e´tude appro-
fondie de la population de galaxies elliptiques a` z ∼ 1.5. Les donne´es multi-longueur
d’onde du releve´ COSMOS permettent d’e´tudier leurs masses et leurs histoires de
formation stellaire. Ce travail est en cours de de´veloppement au moment de la re´-
daction de ce manuscrit. De plus, la classification pre´sente´e peut eˆtre e´galement
utilise´e pour analyser des indicateurs statistiques comparables aux mode`les d’e´vo-
lution comme les fonctions de luminosite´ par type, l’e´volution des tailles de chaque
type morphologique, la relation entre la morphologie et la densite´ en fonction du
redshift.
D’autre part, la me´thode de´veloppe´e est entrain d’eˆtre employe´e pour d’autres appli-
cations ce qui ouvre encore de nouvelles voies pour continuer le travail de cette the`se.
Dans le cadre du consortium ALHAMBRA j’essaye d’exploiter le grand nombre de
bandes disponibles pour obtenir une morphologie au repos jusqu’a` z ∼ 1. De meˆme,
je l’ai applique´e a` un amas de galaxies situe´ a` z ∼ 0.5 afin d’e´tudier les relations
densite´-morphologie ainsi que d’autres indicateurs statistiques. J’ai pu prouver que
la morphologie obtenue est comparable a` celle de´livre´e par le te´lescope spatial et
un travail sur un e´chantillon plus important est donc en cours.
Tout ceci pour dire qu’il existe encore un grand nombre de domaines d’application
et que malgre´ le fait que je me vois oblige´ a` mettre un point final au travail de the`se
proprement dit, de nombreuses portes restent ouvertes a` court et moyen terme .

Conclusiones (espan˜ol)
El objetivo de esta tesis doctoral es estudiar las posibilidades actuales para cuanti-
ficar las morfolog´ıas de galaxias distantes (z ∼ 1) en el infrarrojo cercano mediante
el uso de telescopios terrestres. La gran mayor´ıa de los estudios morfolo´gicos exis-
tentes en la actualidad se basan en datos obtenidos con el telescopio espacial Hubble
en el o´ptico. Los surveys cosmolo´gicos recientes empiezan sin embargo a estudiar
objetos mas alla´ de z ∼ 1 y requieren por consiguiente una morfolog´ıa estimada en
el infrarrojo par evitar sesgos ligados a la k-correccio´n morfolo´gica.
El uso de telescopios terrestres para dicho trabajo es una v´ıa poco explorada hoy
en d´ıa a causa esencialmente de la perdida de resolucio´n angular provocada por la
atmo´sfera terrestre. La estimacio´n de la morfolog´ıa de galaxias lejanas requiere en
efecto una calidad de imagen importante tanto desde el punto de vista de la reso-
lucio´n angular como de la sensibildad. En esta tesis doctoral se han explorado dos
v´ıas distintas para abordar el problema y se han mostrado los resultados cient´ıficos
obtenidos con cada una de ellas.
En un primer lugar, hemos explorado una solucio´n in vivo en el telescopio. La
generacio´n de telescopios de 8-10m esta´ ya equipada con sistemas de o´ptica adap-
tativa que permiten corregir los efectos de la turbulencia atmosfe´rica sobre la ima-
gen creada. Se han obtenido datos de 79 objetos en la banda Ks con el sistema
NAOS/CONICA del VLT. Los primeros resultados son esperanzadores. Mediante
simulaciones exhaustivas hemos demostrado que la calidad de la morfolog´ıa obtenida
es significativamente superior a la obtenida con datos no corregidos y comparable
en ciertos rangos de luminosidad a la obtenida con el telescopio espacial. La infor-
macio´n morfolo´gica obtenida se ha empleado para obtener una primera estimacio´n
de la evolucio´n de las morfolog´ıas de los tres tipos principales desde z ∼ 1.2 y para
obtener una primera medida de los efectos de la k-correccio´n morfolo´gica gracias
a la comparacio´n con datos del telescopio espacial. Se observan ciertas diferencias,
en particular una tendencia de los datos infrarrojos a encontrar morfolog´ıas ma´s
tempranas, sin embargo para establecer una conclusio´n definitiva sobre la natura-
leza exacta de dichas diferencias requerir´ıa un nu´mero ma´s importante de objetos.
Aumentar la muestra de forma significativa, es una tarea dif´ıcil con las te´cnicas
actuales de o´ptica adaptativa. Como hemos mostrado, la variacio´n espacial de la
respuesta al impulso as´ı como la imposibilidad de observar grandes a´reas, limitan
mucho el campo de accio´n. Pese a ello, se ha intentado emplear una de las nuevas
posibilidades ofrecidas por el VLT, como es el empleo de una estrella la´ser como
fuente de referencia, par obtener cerca de 800 objetos. Nos hemos visto confronta-
dos, sin embargo, a uno de los problemas importantes de la comunidad astrono´mica :
las enormes dificultades existentes para obtener tiempo de observacio´n. Se trata de
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hecho, de otra conclusio´n que me gustar´ıa recalcar ; para que la o´ptica adaptativa
llegue a ser competitiva en el campo de la cosmolog´ıa, es indispensable poder ob-
tener una muestra comparable a las obtenidas en los surveys recientes (i.e. cientos
de miles de objetos). Con los recursos actuales, el tiempo necesario es demasiado
importante. Desde este punto de vista, las nuevas generaciones de o´ptica adaptativa
(MOAO, MCAO) podra´n probablemente aportar soluciones como por ejemplo la
posibilidad de observar grandes a´reas con una correccio´n uniforme.
Dichas dificultades para continuar con el trabajo inicialmente previsto, nos lleva-
ron a reflexionar sobre una segunda v´ıa para obtener morfolog´ıas robustas en el
infrarrojo cercano. Se trata de un camino a posteriori que busca mejorar las te´c-
nicas actuales de estimacio´n no parame´trica con el objetivo de extraer la ma´xima
cantidad de informacio´n de datos no corregidos. Hasta ahora, pese a los esfuerzos
realizados por la comunidad cient´ıfica para dotar de un cara´cter automa´tico y ob-
jetivo a los estudios morfolo´gicos, la mayor´ıa de los me´todos existentes requieren
una intervencio´n humana importante. Se han aportado dos modificaciones signifi-
cativas a los me´todos no-parame´tricos. En primer lugar, se ha resuelto el problema
de la calibracio´n del espacio de para´metros mediante el uso de una muestra local
que se adapta de tal forma que reproduzca las condiciones f´ısicas y observacionales
de la muestra que se desea analizar. En segundo lugar, se han generalizado dichos
me´todos para que puedan emplear un nu´mero ilimitado de dimensiones as´ı como
fronteras no lineales para la separacio´n de regiones. Se ha demostrado a conti-
nuacio´n que la inclusio´n de dichas innovaciones permite mejorar la fiabilidad de
la morfolog´ıa obtenida (en dos grandes tipos) sobre galaxias lejanas observadas a
trave´s de la atmo´sfera terrestre. Una parte del tiempo de trabajo ha sido consa-
grada a poner el co´digo fuente (GalSVM) a disposicio´n de la comunidad cient´ıfica
((http://www.lesia.obspm.fr~/huertas/galsvm.html)).
El me´todo propuesto ha sido empleado para el estudio de la evolucio´n morfolo´gica
de 50 000 galaxias en el campo del survey COSMOS observadas en el infrarrojo
cercano con la ca´mara WIRCam del Canada France Hawaii Telescope. Se ha em-
pleado un espacio de 10 dimensiones que incluye 5 para´metros morfolo´gicos para el
ana´lisis. A cada galaxia con Ks < 21.5 y z < 2 se le ha asociado una probabilidad
entre 0 y 1 de ser tard´ıa o precoz. Dicho valor ha sido empleado para medir la
fiabilidad de la clasificacio´n obtenida en funcio´n de para´metros f´ısicos de la galaxia
como la magnitud, el taman˜o o el redshift. La clasificacio´n es fiable hasta z ∼ 2 :
la probabilidad media de los objetos es de p ∼ 0.8. Se observa un decrecimiento en
funcio´n del desplazamiento al rojo, ma´s importante en las galaxias precoces, pero la
probabilidad media se mantiene en torno a p ∼ 0.7. Se observa pues un aumento de
la fraccio´n de galaxias el´ıpticas desde z ∼ 2 (∼20%) hasta hoy en d´ıa (∼30%) que
refleja probablemente una construccio´n progresiva de la secuencia roja a partir de
galaxias tard´ıas. Cuando se compara la clasificacio´n con la obtenida a partir de da-
tos del telescopio espacial en la banda I, se observa que las dos clasificaciones esta´n
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globalmente de acuerdo hasta z ∼ 1. Ma´s alla´, cuando la banda I empieza a sondar
la emisio´n ultravioleta de la galaxia, la estimacio´n basada en la banda Ks tiende a
encontrar ∼1.5 veces ma´s galaxias precoces. Esta diferencia es probablemente un
reflejo de los efectos de la k-correccio´n morfolo´gica.
Estos u´ltimos resultados abren un cierto nu´mero de puertas para proseguir con el
trabajo. En particular, la gran cantidad de datos disponibles en el campo de COS-
MOS permite un estudio detallado de la poblacio´n de galaxias el´ıpticas identificada
a z ∼ 1.5 mediante el ana´lisis de las masas y de la actividad de formacio´n estelar.
Dicho trabajo esta´ en curso de desarrollo. Adema´s, la clasificacio´n obtenida puede
ser empleada para obtener otros indicadores estad´ısticos directamente comparables
a los modelos de evolucio´n, como pueden ser funciones de luminosidad por tipo o
la relacio´n morfolog´ıa–densidad en funcio´n del desplazamiento al rojo.
En el momento de redactar la presente tesis doctoral, siguen abiertos adema´s una
serie de trabajos. En particular, se esta´ empleando el me´todo desarrollado para
obtener las morfolog´ıas de galaxias en reposo hasta z ∼ 1 en el marco del survey
ALHAMBRA, aprovechando as´ı la gran cantidad de filtros disponibles y su alto
grado de homogeneidad. De igual modo, se ha iniciado un estudio en cu´mulos si-
tuados en torno a z ∼ 0.5. El estudio de MS 1621.5+2640 ha permitido mostrar
que la calidad de la morfolog´ıa obtenida en estos objetos es similar a la obtenida
con el telescopio espacial, lo que abre las puertas al estudio de una muestra ma´s
importante.
Con todo ello, me gustar´ıa resaltar, que pese a que me veo obligado a poner punto
final a la presente tesis doctoral, siguen abiertas un nu´mero importante de v´ıas para
continuar el trabajo a corto y medio plazo.

Conclusions (english)
I have tried to explore different possibilities for quantifying morphologies of distant
galaxies (z ∼ 1) in the near-infrared using ground-based facilities. Most of the stu-
dies up to date are based on visible HST data. Recent surveys start however to
probe objects beyond z ∼ 1 and require therefore morphologies estimated in redder
wavelengths in order to avoid morphological k-correction effects. The space teles-
cope has a NIR camera (NICMOS) but the morphological studies published up to
date involve few objects or galaxies in clusters.
The use of ground-based telescopes for such a work has not been too much stu-
died, essentially because of the poor angular resolution obtained when the light
crosses the atmosphere. Properly quantifying morphologies of high-redshift galaxies
requires indeed high-angular resolution as well as high sensibility. In this thesis, we
have nevertheless explored two different ways to tackle the problem and we have
shown the scientific results obtained with both methods.
Firstly, we have explored a real time solution. The 8-10m class of telescopes are
indeed equiped with adaptive optics sytems enabling a correction of the effects
caused by the atmospheric turbulence. We have therefore obtained data of 79 ob-
jects with the NAOS/CONICA system installed at the VLT. First results are quite
encouraging. We have shown through extensive simulations that the accuracy of
the morphological estimate is significantly higher than the one obtained on seeing
limited images and comparable to what is obtained with space data. The estima-
ted morphologies have also been employed to look at the morphological evolution
from z ∼ 1.2 for the three main morphological types as well as to quantify the
morphological k-correction effects. We observe a number of differences between the
morphologies estimated using HST imaging in the I-band and the ones obtained in
the Ks-band. However, the small number of objects does not enable to conclude sa-
fely about the nature of these differences. Unfortunately, increasing the sample with
the existing techniques is a hard task : the PSF spatial variation implies that only
small areas can be observed, so important exposure times are required. We have
tried nevertheless to increase our sample using a laser guide star by proposing a large
programme to ESO. Despite, the encouraging comments of the OPC, the proposal
has been rejected. This leads to another interesting conclusion : in order adaptive
optics to be competitive in the field of observational cosmology, it must be able to
observe large areas and obtain samples comparable to the ones obtained in recent
surveys, i.e. hundred thousand galaxies. This is not possible with the techniques
available today in a reasonable amount of observing time. In this sense, the new
generations of adaptive optics (MCAO, MOAO) should help to solve this main issue.
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The difficulties found when trying to continue with the previous work made me
think about alternative ways to obtain robust morphologies in the NIR. We there-
fore tried to modify the existing non-parametric methods in order to extract more
information from seeing-limited images. The proposed method, can be seen as a
generalization of the classical C/A classification but with an unlimited number of
dimensions and non-linear boundaries between decision regions. It is fully automa-
ted and thus particularly well adapted to large cosmological surveys. The calibration
of the parameter space is done with a local visually classified sample, chosen in the
high-redshift sample’s rest-frame and artificially redshifted to match the observing
conditions. We have shown that a qualitative separation in two main morphological
types (late type and early type) can be obtained with an error lower than 20%
whereas a classical C/A classification on the same sample leads to errors around
40%. The method is optimized to solve a specific problem, offering an objective
and automated estimate of errors that enables a straightforward comparison with
other surveys. Selecting the training sample in the high-redshift sample rest-frame
makes the results free from wavelength dependent effects and hence its interpre-
tation in terms of evolution easier. The source code is available for download at
http://www.lesia.obspm.fr/~huertas/galsvm.html.
The proposed method has been used to classify ∼50 000 Ks selected galaxies in
the COSMOS area observed with WIRCam at CFHT. We used a 10-dimensional
volume, including 5 morphological parameters, and other caracteristics of galaxies
such as luminosity and redshift. The obtained classification has been used to in-
vestigate the redshift distributions and number counts per morphological type up
to z ∼ 2 and to compare to the results obtained with HST/ACS in the I-band
on the same objects from other works. We have associated to every galaxy with
Ks < 21.5 and z < 2 a probability between 0 and 1 of being late-type or early-type.
This value has been used to assess the accuracy of our classification as a function
of physical parameters of the galaxy and to correct from classification errors. The
classification is found to be reliable up to z ∼ 2. The mean probability is p ∼ 0.8. It
decreases with redshift and with size, especially for the early-type population but
remains above p ∼ 0.7. We observe an increase of the early-type population from
z ∼ 2 (∼20%) to the present (∼30%) probably reflecting a progressive building up
of the red sequence from late-type objects. The classification is globally in good
agreement with the one obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ∼ 1, the
I-band classification tends to find less early-type galaxies than the Ks-band one by
a factor ∼1.5 which might be a consequence of morphological k-correction effects.
We argue therefore that studies based on I-band HST/ACS classifications at z > 1
could be underestimating the elliptical population.
The results presented above offer a large number of possibilities to continue wor-
king. First, a confirmation by a precise study of the population of elliptical galaxies
at z ∼ 1.5 by studying their masses and their star forming activity is required.
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This work is in progress using the multiwavelength data available from the COS-
MOS survey. Moreover, the Ks-band classification is intended as a framework for
future studies of the evolution of counts, luminosities, luminosity densities, correla-
tion function for each morphological type over several redshift bins.
Moreover, galSVM is being used for other applications. In the framework of the AL-
HAMBRA collaboration, I am trying to use the amazing amount of available filters
together with their homogeneity to obtain rest-frame morphologies up to z ∼ 1. I
am also working on clusters of galaxies at intermediate redshift observed with the
CFHT. Thanks to the work on MS 1621.5+2640 I have shown that the first results
are in good agreement with the ones obtained with the space telescope. Therefore,
I am thinking of significantly increasing the sample.
Consequently, despite the fact that I have to put an end to this PhD thesis, a number
of projects stay opened offering several possibilities to continue the work.

Annexe A
Redshifts photome´triques
Les redshifts photome´triques sont une estimation du redshift d’une galaxie en em-
ployant uniquement des donne´es photome´triques (filtres larges) au lieu de faire de
la spectroscopie. Les premie`res applications datent des anne´es 60, mais ce n’est que
re´cemment avec la prolife´ration des releve´s de galaxies offrant un nombre trop grand
d’objets pour re´aliser des observations spectroscopiques dans un temps raisonnable
que la technique a pris de l’ampleur.
La me´thode est base´e essentiellement sur l’identification de sauts majeurs (breaks)
dans la distribution d’e´nergie spectrale de la galaxie (SED) qui restent toujours
visibles meˆme apre`s convolution par la fonction de transmission des filtres. La pre´-
cision de l’estimation est bien entendu moins bonne que si des donne´es spectrosco-
piques e´taient employe´es (∆z/(1 + z) ∼ 0.1) mais pour la plupart des applications
cosmologiques elle s’ave`re suffisante. C’est pour cela que son de´veloppement a e´te´
tre`s rapide durant les dernie`res anne´es et est devenu maintenant un outil essentiel
dans le domaine de la cosmologie observationnelle. Il existe donc dans l’actualite´
plusieurs codes en libre acce`s pour la communaute´ permettant de re´aliser le travail
(e.g. HyperZ, LePhare).
A.1 Ge´ne´ralite´s sur la me´thode
Il existe plusieurs me´thodes permettant de re´aliser l’estimation. Une des plus re´-
pandues et qui est utilise´e dans le cadre du consortium COSMOS c’est la me´thode
d’ajustement de distributions spectrales d’e´nergie (SED fitting). Il s’agit essentielle-
ment d’ajuster la SED observe´e avec une libraire de spectres de re´fe´rence (construits
en employant les meˆmes filtres que pour les observations). Les spectres de re´fe´rence
peuvent eˆtre the´oriques ou observe´s. Dans le cas du code Le Phare employe´ pour
l’estimation des redshifts dans ce manuscrit, les spectres employe´s sont issues de la
librairie GISSEL.
Le redshift photome´trique d’une galaxie est alors le re´sultat du meilleur ajustement
entre le spectre observe´ et les spectres de re´fe´rence :
χ2(z) =
Nfilters∑
i=1
[
Fobs,i − b× Ftemp,i(z)
σi
]2 (A.1)
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avec Fobs,i, Ftemp,i et σi e´tant respectivement les flux observe´s, les flux des spectres
de re´fe´rence et les incertitudes des mesures. La qualite´ de l’estimation obtenue de´-
pend du nombre de filtres employe´s.
A.2 COSMOS
Les redshifts photome´triques employe´s tout le long de ce manuscrit ont e´te´ estime´s
dans le cadre du consortium COSMOS. Les mesures photome´triques permettant
l’ajustement des distributions d’e´nergie ont e´te´ re´alise´es dans des ouvertures de 3”
sur 15 filtres diffe´rents :
– Les filtres Bj , Vj , g+, r+, i+, z+ du te´lescope Subaru ;
– Les filtres u∗, i∗ du CFHT ;
– Les filtres u′, g′, r′, i′, z′ su releve´ SDSS ;
– Le filtre Ks du KPNO/CTIO ;
– Le filtre F816W du te´lescope spatial Hubble.
Afin d’ame´liorer les performances, un e´talonnage en employant 1095 redshifts spec-
troscopiques a e´te´ re´alise´.
La qualite´ de l’estimation se mesure ge´ne´ralement en calculant l’e´cart moyen entre
le redshift calcule´ et la mesure spectrocopique lorsque celle-ci est disponible. Dans
le cas de COSMOS, la pre´cision obtenue est : σ∆z/(1 + zs) = 0.031.
Une autre grandeur importante, permettant de quantifier la qualite´, est la fraction
d’identifications catastrophiques, c’est-a`-dire des estimations qui diffe`rent signifi-
cativement de la mesure spectroscopique. Dans notre cas, les cas catastrophiques
sont de´finis comme ceux pre´sentant un eccart de : ∆z/(1 + zs) > 0.15. La fraction
mesure´e est de η = 1.0%.
Annexe B
Morphologies des 79 galaxies
observe´es avec NACO
Je pre´sente ici un tableau re´sumant les re´sultats obtenus sur les galaxies observe´es
avec NACO (chapitre 4). Pour chaque objet il est indique´ les magnitudes I et K,
le rayon contenant la moitie´ du flux ainsi que les morphologies obtenues avec les
me´thodes parame´triques et non-parame´triques. Pour la deuxie`me on montre les re´-
sultats dans le deux bandes (I et K).
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Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A(I)
NHzG J100016.4+021555 150.069 2.26541 20.1822 99.5000 0.296730 99.9000 DD DD N/A
NHzG J100016.3+021643 150.068 2.27872 20.7045 22.4291 0.333504 0.711700 DD DD I
NHzG J100017.2+021637 150.072 2.27703 22.8723 24.1406 0.205416 0.247200 DD DD DD
NHzG J100016.3+021631 150.068 2.27552 19.7637 24.2207 0.566514 1.78470 DD DD I
NHzG J100015.0+021629 150.063 2.27500 18.7053 99.5000 0.489564 99.9000 DD DD N/A
NHzG J100014.7+021630 150.061 2.27509 22.1654 23.3978 0.209682 0.832200 BD DD DD
NHzG J100014.8+021629 150.062 2.27487 22.0163 23.7523 0.169614 0.793700 I I DD
NHzG J100014.8+021629 150.062 2.27478 21.3202 99.5000 0.292356 99.9000 I I N/A
NHzG J100015.9+021629 150.067 2.27476 21.7583 22.6455 0.246294 0.0400000 BD DD DD
NHzG J100017.2+021624 150.072 2.27355 20.0909 23.4449 0.243324 0.956100 BD DD DD
NHzG J100017.3+021620 150.072 2.27223 20.2320 99.5000 0.403920 99.9000 I I N/A
NHzG J100014.8+021624 150.062 2.27360 19.8198 99.5000 0.231174 99.9000 BD BD N/A
NHzG J100016.7+021618 150.070 2.27174 19.0273 20.9238 0.640170 0.219100 DD DD DD
NHzG J100016.7+021610 150.070 2.26963 20.3879 22.7999 0.271026 0.740000 BD DD BD
NHzG J100014.9+021607 150.062 2.26870 18.5753 21.8364 0.392418 0.875600 BD BD DD
NHzG J100014.9+021603 150.062 2.26755 22.2439 22.7490 0.235656 0.475700 BD DD BD
NHzG J100017.3+021601 150.072 2.26712 20.0121 23.8199 0.266760 1.33790 DD DD I
NHzG J100053.2+021934 150.222 2.32621 18.5348 21.3553 0.531684 0.886100 DD DD DD
NHzG J100051.9+022011 150.216 2.33658 22.6880 22.6407 0.183600 0.810100 BD DD DD
NHzG J100052.0+022008 150.217 2.33579 19.2141 21.9404 0.250614 0.832600 DD BD BD
NHzG J100051.8+022006 150.216 2.33511 21.9112 23.6353 0.254880 0.818800 DD DD I
NHzG J100050.8+022002 150.212 2.33398 20.2005 21.8439 0.471420 0.514000 DD DD DD
NHzG J100050.8+022000 150.212 2.33337 17.6825 19.9774 0.690012 0.400600 DD DD DD
NHzG J100051.9+021944 150.217 2.32890 18.7411 20.8672 0.396252 0.670000 DD DD DD
NHzG J100051.0+021942 150.213 2.32853 18.3509 20.8194 0.614520 0.739400 DD DD DD
NHzG J100052.4+021941 150.219 2.32814 20.8822 22.7814 0.404622 0.799500 I I DD
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Tab. B.1: continued.
Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A(I)
NHzG J100011.1+020629 150.047 2.10808 17.7249 19.9124 0.348300 0.506000 BD BD DD
NHzG J100010.0+020624 150.042 2.10673 19.5877 22.7680 0.200826 0.987200 DD BD DD
NHzG J100011.6+020617 150.048 2.10486 19.5207 21.0617 0.346680 0.270200 DD DD DD
NHzG J100010.2+020612 150.043 2.10360 20.3156 99.5000 0.155034 99.9000 DD DD N/A
NHzG J100010.6+020612 150.045 2.10348 20.5515 99.5000 0.167130 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100009.7+020610 150.041 2.10279 21.2964 99.5000 0.178092 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095951.4+020514 149.964 2.08732 20.8670 21.1830 0.379188 0.671400 I I DD
NHzG J095953.9+020507 149.975 2.08549 21.8739 23.2931 0.170046 0.703700 DD DD DD
NHzG J095952.3+020459 149.968 2.08319 19.9646 99.5000 0.358668 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095952.3+020458 149.968 2.08286 21.7629 99.5000 0.202284 99.9000 BD DD N/A
NHzG J095952.3+020448 149.968 2.08006 21.3778 99.5000 0.178254 99.9000 BD DD N/A
NHzG J095953.0+020446 149.971 2.07970 20.2794 23.9269 0.192024 0.754600 DD DD I
NHzG J095951.5+020444 149.965 2.07890 21.1099 23.6728 0.160164 1.37440 DD BD DD
NHzG J100013.8+020838 150.058 2.14397 22.4294 22.7827 0.185220 0.240300 DD BD DD
NHzG J100015.3+020923 150.064 2.15644 19.5222 21.1499 0.395604 0.979400 BD BD DD
NHzG J100013.9+020920 150.058 2.15569 21.0909 99.5000 0.189000 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100014.0+020919 150.058 2.15551 21.2097 23.5849 0.247158 0.994000 BD DD DD
NHzG J100014.1+020918 150.059 2.15517 19.5826 23.5148 0.193482 1.26360 BD BD DD
NHzG J100015.1+020915 150.063 2.15427 23.0568 99.5000 0.139968 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100016.3+020912 150.068 2.15348 21.6753 23.0442 0.156600 0.935900 DD DD DD
NHzG J100013.9+020909 150.058 2.15258 21.4149 22.7981 0.306612 1.08450 DD DD DD
NHzG J100013.9+020903 150.058 2.15105 21.4370 23.5968 0.185112 1.11800 BD DD DD
NHzG J100015.4+020854 150.064 2.14850 20.9069 23.9274 0.283014 1.16300 DD DD I
NHzG J100016.1+020854 150.067 2.14840 22.1741 99.5000 0.168156 99.9000 BD DD N/A
NHzG J100003.4+020711 150.015 2.11984 20.5216 22.3691 0.432864 0.714900 DD DD DD
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Tab. B.1: continued.
Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A(I)
NHzG J100003.6+020706 150.015 2.11842 19.0519 22.4869 0.408024 1.17460 DD BD DD
NHzG J100001.7+020704 150.007 2.11780 17.0060 18.8229 0.862596 0.338100 DD DD DD
NHzG J100002.5+020701 150.011 2.11709 20.4333 99.5000 0.220644 99.9000 DD DD N/A
NHzG J100000.9+020701 150.004 2.11697 21.7613 22.4334 0.235710 0.787500 I I DD
NHzG J100003.2+020700 150.013 2.11682 18.8483 22.2691 0.440532 1.06140 DD DD I
NHzG J100002.6+020659 150.011 2.11655 17.6231 99.5000 0.397062 99.9000 DD BD N/A
NHzG J100000.9+020652 150.004 2.11461 19.4302 20.6107 0.372168 0.698200 BD DD DD
NHzG J100002.1+020650 150.009 2.11392 18.8301 21.3752 0.445932 0.689900 DD DD DD
NHzG J100003.1+020648 150.013 2.11341 20.3555 21.9584 0.402084 0.422300 DD DD I
NHzG J100003.1+020642 150.013 2.11180 21.3786 23.4545 0.283662 0.770500 I I DD
NHzG J100002.2+020641 150.009 2.11151 20.8944 21.5886 0.404406 0.334700 I I DD
NHzG J100002.1+020635 150.009 2.10981 21.4976 99.5000 0.294678 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095956.8+020423 149.987 2.07308 19.8462 23.6537 0.332424 1.00700 DD DD DD
NHzG J095956.7+020421 149.987 2.07260 22.6499 22.7361 0.321570 1.10000 DD DD I
NHzG J095955.6+020420 149.982 2.07236 20.8560 22.4354 0.202986 0.689900 DD BD BD
NHzG J095955.6+020419 149.982 2.07204 21.3234 22.7710 0.204984 0.624900 DD DD BD
NHzG J095956.4+020416 149.985 2.07137 20.8485 22.3323 0.404082 0.0400000 DD DD BD
NHzG J095956.4+020412 149.985 2.07027 19.3325 99.5000 0.389070 99.9000 DD BD N/A
NHzG J095955.8+020412 149.983 2.07019 22.9091 23.4010 0.194778 0.525700 I I BD
NHzG J095956.8+020406 149.987 2.06838 20.3433 23.9523 0.259470 1.54810 BD BD DD
NHzG J095955.8+020407 149.983 2.06874 18.9586 22.0782 0.264924 1.20850 DD BD DD
NHzG J095955.7+020404 149.982 2.06801 20.4066 23.8483 0.391338 1.48830 I I DD
NHzG J095956.2+020401 149.984 2.06707 21.2254 99.5000 0.249372 99.9000 DD DD N/A
NHzG J095955.8+020358 149.983 2.06630 21.2308 23.8229 0.434916 0.881200 DD DD I
NHzG J095956.5+020355 149.986 2.06550 18.0002 21.4034 0.622458 0.794100 DD DD DD
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Tab. B.1: continued.
Object ID RA DEC Ks I rh(arcsec) ZPHOT G2D(K) C-A(K) C-A(I)
NHzG J095956.2+020353 149.984 2.06479 19.3081 21.7327 0.394146 0.668900 DD DD DD
NHzG J095956.4+020353 149.985 2.06474 22.1424 23.8900 0.188568 0.743900 DD DD DD
NHzG J095957.2+020347 149.989 2.06312 21.8247 23.8017 0.184248 0.214600 DD DD DD
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1. Title Category: A–1
The building up of the Hubble sequence of galaxies since z ∼ 1 from deep K-band laser guide stars AO
observations
2. Abstract / Total Time Requested
Total Amount of Time: Total Number of Semesters:
We propose to study the building up of the Hubble sequence along cosmic time using the exquisite morphological
information offered by the unsurpassed sharpness of AO imaging in the K band. The proposal is resubmitted
with argumented answers to the OPC concerns. We will observe a sample of ∼ 800 objects with redshifts up to
z = 1.5 in a ∼ 70(′)2 area at the unprecedent resolution of ∼ 0.1”, complete to Ks = 22(AB = 24) within the
COSMOS treasury survey area. Thanks to a Pilot Programme on ∼ 7(′)2 we were able to prove that classical
adaptive optics can provide morphology, in an automated way, at a spatial resolution significantly better than
HST-NICMOS, and indeed comparable with HST visible cameras. The K-band has the key advantage to
probe old stellar populations at these redshifts, enabling to determine galaxy morphological types unaffected
by recent star formation, better linked to the underlying mass than classical optical morphology studies (HST).
Combining this data set with publicly available spectroscopic redshifts (zCOSMOS), and multi wavelength
information (COSMOS) will enable to study, for the first time, the evolution of counts, luminosities, luminosity
densities, correlation function and other evolution estimators for three main morphological types (E/S0,S,Irr),
determined in the near-IR, over two redshift bins (0.4 < z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). Data will be made public.
3. Run Period Instrument Time Month Moon Seeing Sky Trans. Obs.Mode
A 81 NACO 66h apr n ≤ 0.6′′ THN s
B 82 NACO 66h mar n ≤ 0.6′′ THN s
C 83 NACO 66h apr n ≤ 0.6′′ THN s
4. Principal Investigator: M. Huertas-Company (Paris Observatory, F, marc.huertas@obspm.fr)
CoI(s): D. Rouan (Paris Observatory, F), G. Soucail (Toulouse Observatory, F), O. Le Fe`vre (Marseille
Observatory, F), L. Tasca (Marseille Observatory, F), S. Paltani (Geneve Observatory, CH), B. Rocca-Volmerange
(IAP, F), Y. Cle´net (Paris Observatory, F), M. Moles (IAA, E), I. Ma´rquez (IAA, E), E. Zucca (Bologna
Observatory, I), E. Gendron (Paris Observatory, F), G. Rousset (Paris Observatory, F), E. Thiebaut (Lyon
Observatory, F), T. Contini (Toulouse Observatory, F), J.P. Kneib (Marseille Observatory, F), L. Tresse
(Marseille Observatory, F), L. Mugnier (ONERA, F), G. Cresci (MPE, D), R. Davies (MPE, D)
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5. Description of the proposed programme
A) Scientific Rationale: The process of galaxy formation and the way galaxies evolve is still one of
the most important unresolved problems in modern astrophysics. In the currently popular hierarchical picture
of structure formation, galaxies are thought to be embedded in massive dark halos that grow from density
fluctuations in the early universe (Fall & Efstathiou 1980, MNRAS, 193, 189) and initially contain baryons in
a hot gaseous phase. This gas subsequently cools, and some fraction eventually condenses into stars (Madau et
al. 1998, ApJ, 498, 106). However, many of the physical details remain uncertain, in particular the process and
history of mass assembly. A central issue is the building up of the Hubble sequence. One classical observational
way to answer this question is to classify galaxies according to morphological criteria defined in the nearby
Universe and to follow the evolution in numbers and luminosity of different galaxy types across time (Abraham
et al. 1996, ApJS, 107, 1 ; Simard et al. 2002, ApJS, 142, 1). Comparison of distant populations with the
ones found in the nearby Universe might help to clarify the role of merging that seems to represent the main
driver in galaxy evolution (Cole et al. 2000, MNRAS, 319, 168). To this effect, large samples of galaxies are
required with a robust estimate of distances, luminosities and morphological types. As a consequence, over
the last ten years, progress in understanding faint distant galaxies has come from observing deeper and larger
samples, but also from obtaining higher spatial resolution at a given flux and at given redshift. In the visible,
progress has been simultaneous on both fronts, thanks in particular to the Hubble Deep Fields (HDF). Deep
number counts are obtained up to AB magnitudes of 28, and morphological information up to approximately
AB = 26. In this context, near infrared observations are particularly important because the K band flux at
z ∼ 1 is less dependent on the recent history of star formation, which peaks in the UV in rest frame, and gives
thus a galaxy type from the distribution of old stars, more closely related to the underlying total mass than
optical observations. That’s why K-band surveys have being carried out using ground-based telescopes in order
to perform cosmological tests by means of galaxy counts essentially (e.g. Gardner et al. 1993, ApJ, 415, L9;
Maihara et al. 2001, PASJ, 53, 25). In all cases the morphological information is poor because of the seeing-
limited spatial resolution. This is the case even with the excellent image quality of WIRCam at CFHT : since
effective radii of local galaxies (except for compact dwarf galaxies) range from ∼ 1.0 to ∼ 10kpc, depending on
their luminosity (Bender et al. 1992, ApJ, 399, 462; Impey et al. 1996, ApJS, 105, 209), a typical seeing-limited
spatial resolution of 0.8” ( ≈ 8kpc at z ∼ 1), makes impossible the separation between de Vaucouleurs and
exponential profiles (Fig. 1). There are today two possibilities to obtain high angular resolution data in the
near-infrared: NICMOS on HST or Adaptive Optics on ground based telescopes. Indeed, 7% of the COSMOS
field is being observed with NIC3 in the H band (1.6µm). With an initial pixel size of 0.2”, NIC3 data have
been dithered and combined to a pixel size of 0.1” leading to an image resolution of 0.28” (FWHM). On the
other side, adaptive optics data from our Pilot Programme (see below for details) have a mean FWHM narrower
by a factor 2 (0.1”) and a pixel scale of 0.054”. A reduction procedure (Huertas-Company at al., A&A, 468,
937, hereafter PaperI) allows to recover a PSF with a pixel scale of 0.027”, which is 4 times smaller than NIC3
scale. This represents a critical improvement since, as shown in the histogram of Fig. 2, the majority (∼ 60%)
of the objects observed in our Pilot Programme have half light radii lower than 0.3” and would be consequently
hardly analyzed by NICMOS in terms of morphology. As shown below and in Fig. 3, using LGS with bright
tip-tilt stars (V ∼ 16) will also lead to a significant gain over NICMOS data. Adaptive optics installed on
ground based telescopes is consequently an excellent complement to NICMSO data and probably the only way
today to measure quantitative optical rest-frame morphology for a complete sample at z ∼ 1.
2. Current AO surveys : Several surveys using AO have been recently conducted:
• Minowa et al. (2005, ApJ, 629, 29) who published the first results, achieved an impressive limiting magnitude
of K ∼ 24.7 with the Subaru Adaptive Optics system with a total integration time of 26.8hr over one single
field of 1
′ × 1′. They proved that the use of adaptive optics significantly improves detection of faint sources but
they did not perform morphological analysis.
• In a recently published paper, Cresci et al.(2006, A&A, 458, 385) performed this task with AO data for the
first time. They observed a 15 arcmin2 in the Ks band with NACO (SWAN survey) and classified distant
galaxies into two morphological bins (late type and early type) by performing a model fitting with a Sersic law.
They conclude that hierarchical models are not consistent with the observed number counts of elliptical galaxies
and that PLE models are prefered, showing the unique power of AO observations to study the morphology of
faint compact galaxies in the near-IR. However, redshifts of most of the sources are lacking, preventing a more
detailed analysis of the evolution of the source parameters as a function of z.
• The Pilot Programme: We made a first attempt to study morphology vs. redshift with NACO (P73.A-
0814A and P75.A-0569). Results are described in a recently published paper (PaperI). We observed 7 fields of
1
′ × 1′ around bright stars in the COSMOS area and obtained a sample of 79 objects with a mean resolution
of 0.1”. Specially, we showed, using two independent automated morphological classifications, (GIM2D and
Concentration/Asymmetry) that adaptive optics can provide reliable high resolution morphological information
in an automated way. Galactic parameters (disk scale length, bulge effective radius and bulge fraction) can be
estimated with a random error lower than 20% for the bulge fraction up to K = 19 (AB = 21) and classification
into three main morphological bins (Bulge Dominated, Disk Dominated, Irregular) can be done up to K = 20
(AB = 22) with at least 70% of correct identifications. We then obtained for the first time the galaxy distribution
- 2 -
5. Description of the proposed programme (continued)
as measured from the near-infrared at z ∼ 1 in three main morphological types (E/S0, S, Irr). The distribution
was also compared to the one obtained with HST/ACS in the I band (from COSMOS (Scoville et al. 2005,
BAAS, 1309) imaging). We found some differences in the morphologies due to band shifting. In particular there
seems to be a larger fraction of early types at high redshift, when derived from the near-infrared. The small
number of objects in each redshift bin implies too high uncertainties to conclude in a safe way about the cause
of this difference. A reliable study of evolution vs redshift definitely requires more objects.
2. The proposed survey : Here we propose to make a significant step forward with respect to the
aforementioned surveys. The main goal is to bring new light on the assembly of the Hubble sequence of galaxies
from z = 1.5 using laser based AO observations of about 800 galaxies in the K band. To achieve a good estimate
of redshift, the fields are selected within the on-going COSMOS survey where a wealth of multi-wavelength data
is already available or being obtained. This ensures a superb redshift estimate for all our objects (see Immediate
Objective for more details). In addition, the zCOSMOS survey (Lilly et al., 2006, Msngr, 121, 42) will provide
the spectra of 2/3 of all the galaxies with IAB < 22.5. Since the redshift distribution of 17 < K < 22 galaxies is
centered around z ∼ 0.8 (Mignoli et al., 2005, A&A, 437, 883) the sample will be separated into 2 redshift bins
(0.4 < z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). The scientific goals and the chosen strategy were clearly supported
by the OPC in the previous submission: ”There is a clear need for morphological information
for galaxies well above z=1, and the panel recognises this and feel that the goals of the project
are valuable and the COSMOS field is clearly the right field to study in view of the supporting
information. This proposal also aims to make good use of the adaptive optics imaging facilities
at ESO.” However two main concerns were exposed: a) The first one was about the low redshift
bin (”it is still not clear why the low redshift bin is required given the existence of ACS imaging
with considerably higher resolution”). Indeed, this bin is not needed since the morphological
k-correction effect is not relevant at those redshifts and ACS data can therefore be used. That is
the reason why we estimated the exposure time considering exclusively the high-redshift bin (see
BOX 9). Those low-redshift objects will be in our sample anyway, that’s why we plan to analyze
them. This will increase the homogeneity and turn the interpretation in terms of evolution
easier. Low-z ACS objects can however be also used, as suggested by the OPC, and compare the
results to give more robustness to the interpretation. b) The second one was about the reduced
Strehl when using a LGS instead of a NGS (”there is some concern that the significantly reduced
Strehl will lead to less good classification and hence considerably reduced gains over the NICMOS
data”). If the Strehl ratio is too low the gain over the NICMOS data can be indeed considerably
reduced. In our Pilot Programme we obtained however a mean Strehl ratio of about 30% using
R ∼ 14 NGS and as shown in Fig 2 this is largely enough to resolve all the objects with sizes lower
than 0.3” that couldn’t be analyzed with NICMOS. This Strehl ratio can be achieved with LGS
and bright tip-tilt stars (V ∼ 16) as stated in the NACO-LGS commissioning report: ”NACO
LGS corrected image quality is of the order 20%-30% K-band Strehl ratio in median to good
seeing conditions. LGS AO outperforms NGS AO for stars fainter than about R=13.” This is
indeed our case. Therefore, combining the accurate redshift information from the COSMOS and z-COSMOS
surveys with the objective morphological classification from evolved stellar populations, will allow to tackle
these main questions:
- Evolution of the star formation rate for each morphological type: Are galaxies still forming between z ∼ 1 and
today from merging and accretion of smaller galaxies in a hierarchical scenario or is the population already in
place at z ∼ 1 and evolving passively? The study of the Luminosity Function (LF) for each morphological type
(E/S0,S,Irr) vs. redshift is a powerful approach to answer this question since there are now some observational
evidences that the history of the star formation strongly depends on both the galaxy mass (Cowie et al. 1996,
AJ, 112, 839, L9) and the morphological type (Ilbert et al. 2006, A&A, 453, 809). Indeed, more massive
systems appear to have star formation histories that peak at higher redshifts whereas less massive systems peak
at progressively lower redshifts and are extended over a longer time interval (downsizing). This is consistent
with the fact that the population of massive E/S0 galaxies is still in place at z ∼ 1 and evolves passively
towards lower redshifts. (Rocca-Volmerange et al. 2004, A&A, 415, 931; Conselice et al. 2005, ApJ, 628, 160).
Moreover, this result has been recently predicted by means of a large high-resolution simulations. (De Lucia et
al. 2006, MNRAS, 366, 499). However, most of these works are based on spectral classifications of galaxies or
on UV-rest frame morphologies: The direct interpretation of these results in the framework of galaxy formation
scenario is not straightforward since galaxies move from a spectral class to another by a passive evolution of
the stellar population: a morphological classification using structural parameters is indeed less sensitive to the
band shifting effects than a classification based on the spectral energy distribution. A reliable and complete
morphological classification obtained with near-infrared AO observations will thus allow to determine wether
there is a true evolution of the star forming rate from z ∼ 1 without being biased by band shifting effects.
- Evolution of the merger rate: Were galaxies interacting more frequently in the past? Although the evidence
for a cold dark-matter dominated universe in which structure grows hierarchically is overwhelming (e.g. Spergel,
2003, ApJS, 148, 175), the role of mergers in galaxy assembly and star-formation remains unclear. Previous
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5. Description of the proposed programme (continued)
studies of the evolution of the merger rate, carried out based on rest frame UV or B band HST morphologies or
with seeing limited observations, have obtained different and still uncertain results (e.g. Conselice et al. 2003,
ApJ, 126, 1183; Le Fe`vre et al. 2000, MNRAS, 311, 565). The use of AO near-IR imaging in the COSMOS fields
will provide an unique sample to measure the evolution of the merger rate, avoiding the strong biases introduced
by wavelengths dependent effects as spurious starbursting irregular candidates. Moreover, the unprecedented
angular resolution in the near-IR will allow to select merger candidates with much higher completeness, being
able to detect later merger stages with respect to previous observations.
- Evolution of the distribution of morphological types vs. environment: Do galaxies evolve faster in dense
environments? There is a well known connection between galaxy morphology and the local environment wherein
galaxies reside. (e.g. Weinmann et al. 2006, MNRAS, 366, 2, Ilbert et al., 2006, arXiv:astro-ph/0602329).
Cucciati et al. (2006, A&A, 458, 39) used a sample of ∼ 6500 galaxies from the VVDS to investigate the
colour-density relation at different epochs. They found that it shows a dramatic change as a function of cosmic
time in the sense that the fraction of red galaxies increases as a function of density: at previous epochs (z ∼ 1)
blue and red galaxies seem to be insensitive to the surrounding environment. Another approach is based on the
measure of the correlation function for each morphological type. Meneux et al. (2006, A&A, 452, 387) used
∼ 6000 spectroscopic redshifts from the VVDS, combined with a classification also based on the spectral type,
to conclude that the clustering of the early-spectral-type galaxies is markedly stronger than of late-type at all
redshifts up to z = 1.2. All those results seem to show that the quenching of star formation was more efficient
in high density regions. However, this conclusion supposes that redder objects are indeed early type objects.
This issue can only be solved with an unbiased morphology from evolved stellar populations.
B) Immediate Objective: We propose to combine objective morphological classifications from deep K
band AO imaging with accurate redshift estimates to study for the first time the evolution of the fraction of
morphological types, the evolution of the star formation rate, the morphology-density evolution, the galaxy
sizes and the merger rate evolution between z ∼ 0 and z ∼ 1.5 for three main morphological types (E/S0,S,Irr).
Thanks to the Pilot Programme we were able to prove that classical adaptive optics, despite of its limits, is a
powerful technique to obtain reliable morphological information in the K-band. We are now able, thanks to the
developed utilities to reduce and analyze data with high efficiency. The immediate work will be as follows:
- We will perform morphological classification using the bulge fraction estimator. For the brighter objects a
quantitative analysis with Gim2D will provide the bulge fraction with a random error lower than 20% even for
the more compact ones (PaperI, Fig. 3). For the faintest ones, an improved method based on concentration and
asymmetry (GALSVM, Huertas-Company, 2008a, A&A, Huertas-Company et al. 2008b, in prep) will provide
a more qualitative classification in 3 main types with about 80% accuracy. Interacting and merging objects will
be identified using both a visual approach and one based on asymmetry, Gini and M20 coefficients.
The final classification will be combined with the also public zCOSMOS data to obtain the spectroscopic redshifts
of 2/3 of the objects with IAB < 22.5. For the other objects, multi-λ COSMOS data will be used to obtain
photometric redshifts with the Le Phare code that gives a fraction of catastrophic errors (∆z/(1 + z) > 0.1)
of 1.1% and an accuracy of measurement of σ∆z/(1+z) = 0.031. We will this way build a complete catalog of
morphological distribution vs. redshift that will be made public as soon as possible.
- In a second step, the sample will be separated in two redshift bins (0.4 < z < 0.8, 0.8 < z < 1.5). We will
then measure the LF and the correlation function for each morphological type and link the morphology to the
underlying large scale structures distribution.
For the LF computation, the ALF code (algorithm for luminosity function) developed by the VVDS LF working
group, will be used. The underlying galaxy density field, for the morphology-density study, will be computed
from the observed 3D distribution of galaxies using the spectroscopic redshifts (Marinoni et al. 2005, A&A,
442, 801). We will build the evolution of the correlation function for each of the morphological types using the
wp(rp)projection of ξ(rp, pi) from existing tools (Pollo et al., 2005, A&A, 439, 887). With the complete sample
we expect to measure the correlation length r0 to about 15% accuracy in each (redshift,type) bin. In order to
constrain the luminosity function we need at least 30 objects in each bin (Zucca et al. 2006, A&A, 455, 879).
This will constrain the exposure time as shown in BOX 9.
C) Telescope Justification: NAOS/CONICA is the only system that can achieve a mean resolution of 0.1”
in the Ks band, which is necessary to estimate morphology. The decision of using NGS with V ∼ 16 tip-tilt
stars is motivated for several reasons: a) First, it reduces the necessary exposure time to observe a given number
of objects (see BOX 9) since there is no area loss due to the natural guide star (NGS) and fields with too few
galaxies can be avoided. b) Second, we can expect to recover more spectroscopic redshifts from the zCOSMOS
survey than with NGS since regions too close from bright stars are more frequently masked for a spectroscopic
survey. c) Third, at least the same correction as with NGS can be achieved as stated in the commissionning
report and shown on Fig. 3. d) Fourth the PSF will be more homogeneous.
D) Observing Mode Justification (visitor or service): These observations are operationally straightforward,
and we only require standard modes.
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5. Attachments (Figures)
30"
Fig. 1: Image of the field centered at α = 10 : 00 : 16, δ = +02 : 16 : 22 . Top Left: NAOS/CONICA Ks band
image. Total integration time of 10350s. The field size is 1
′×1′ with a pixel scale of 54mas. Circles are detected
galaxies and boxes are stars. The stellar FWHM was measured to be 0.08”. The bright star at the center of
the image was used as the AO guide star. Top Right: Megacam I band image. The pixel scale is 0.187”.
The stellar FWHM is 0.7”. Bottom: The surface brightness profile was fitted with both a PSF-convolved de
Vaucouleurs profile and an exponential profile. With seeing limited observations, it is more difficult to establish
a clear separation between both profiles. (see PaperI for details)
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Fig. 2: Left: Half light radii cumulative distribution of the 79 galaxies observed in the Pilot Programme. The
objects have a median redshift of 0.7. More than 50% of the galaxies have a size lower than 0.3”. Right:
Comparison between NACO (Ks band) and NICMOS(H band) PSFs radial profiles. The NICMOS PSF has
been taken from a real NICMOS tile from the COSMOS survey. For NACO we plot the real PSF from the
Pilot Programme, the recovered PSF after reconstruction (PaperI) and the expected obtained PSF with a Laser
Guide Star (from ESO ETC).
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5. Attachments (Figures)
Fig. 3: NACO AO performance in NGS mode (measured) and LGS mode (predicted) for good seeing con-
ditions (∼ 0.7”). The measured performance on LGS mode is slighlty lower than the predicted one but the
commissionning report still recommends the use of LGS when the NGS are fainter than R ∼ 13: ”NACO LGS
corrected image quality is of the order 20%-30% K-band Strehl ratio in median to good seeing conditions. This
performance is in reasonable agreement with the expectations. LGS AO outperforms NGS AO for stars fainter
than about R=13. LGS AO should be used for guide stars fainter than R=13.5”. The same performance as in
our Pilot Programme can therefore be reached since we are planning to use V ∼ 16 tip-tilt stars.
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6. Experience of the applicants with telescopes, instruments and data reduction
The LESIA team has been involved in the building and integration of several adaptive optics systems (ADONIS,
PUEO at CFHT, NAOS), and developed a solid expertise in optimizing observations based on this technique
and in reducing the data they produced. This is especially true in extragalactic astronomy where several GTO
and normal programs where successfully conducted on AGN, Galactic Center and starburst galaxies. More
recently, dedicated pieces of software have been developed to reduce the data of the Pilot Programme, especially
to handle undersampling, recentering and automated extraction of the morphological parameters.
The LAM team and more generally the VIRMOS team, is known as one of the leaders in the field of deep
imaging and spectroscopic cosmological surveys. The know-how in producing unbiased and well calibrated
catalogs is of course an important part of this experience, specially relevant here.
The LAT team shares somewhat similar capabilities and was involved for several years in programs similar to
the one proposed here, using adaptive optics (at CFHT and at ESO) for deep infrared surveys.
The expertise at CRAL and ONERA is mainly in the field of image restoration using a posteriori techniques
(MAP), including the myopic approach ; this could be an important added value in this program where the
best angular resolution is aimed at, while the actual PSF can only be approximated.
The IAA team members have experience in using AO systems at CFHT and ESO. Presently they are conducting
a large survey (the ALHAMBRA project) aimed at determining precise photometric redshifts for a large number
of objects.
The MPE group has a large experience in dealing with AO data and space varying PSF (SWAN survey) as well
as with SINFONI infrared AO assisted spectroscopy.
Globally, the team involved in this project gather the largest experience in deep wide field extragalactic AO
imaging.
7. Resources available to the team, such as: computing facilities, research assistants, etc.
Reduction of adaptive optics data require few specific procedures as explained in PaperI, especially because
of undersampling. The same software tools, specially developed for that purpose, will be used. They have
proven their efficiency to identify morphology with a fair degree of reliability. Moreover an improved method
based on learning classification machines is being developed (Huertas-Company et al., 2007, A&A submitted,
arXiv:astro-ph/0709.1359, www.lesia.obspm.fr/∼huertas/galsvm.html). Some improvement is however foreseen,
particularly in terms of image restoration using MAP techniques where a regularization term is added in the
deconvolution process. This will allow us to deal more accurately with the PSF variations over the field.
Despite the fact that the program is indeed requiring a significant amount of observing time, it doesn’t need
specially high computation resources. For instance, the last complete processing of the pilot programme has
taken a week, using a standard work station, so that the processing of one semester should not take more
than one month with the same equipment. If needed, additional resources will be available in the frame of the
computing facility at Observatoire de Paris. The other partners will be involved mainly in cross-checking and
processing of data sets from other surveys, that will be used for the analysis (COSMOS, z-COSMOS, etc.).
With respect to this task, the COSMOS and VVDS team experience is essential. Statistical tools are already
available by the VVDS and zCOSMOS investigators.
This research is a central topic in the PhD work of Huertas-Company. 100% of his time will be dedicated to the
reduction and analysis of the data. Two post-docs (L.Tasca and G.Cresci) are also involved in this programme.
A solid expertise in analysis of this type of surveys is shared by most of the co-Is.
8. Special remarks:
In the spirit of the COSMOS Legacy, we will waive all proprietary rights to these data.
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9. Justification of requested observing time and lunar phase
Lunar Phase Justification: There is in principle no need fot a limit on the lunar phase because K-band
observations do no require such, provided that the fields are located more then 30 degrees from the Moon.
Time Justification: (including seeing overhead) Time estimate and instrument configuration has been
performed based on our experience with the pilot programme and the obtained results. We propose to use the
C54S scale (54 mas pixels). This maximizes the field of view (hence the number of galaxies) even if it implies
an undersampling that can be treated with reduction utilities. In order to study the evolution of the LF we
need at least 30 objects per bin. Given that we are going to divide galaxies in two redshift bins (0.4 < z < 0.8,
z > 0.8) and in three morphological types (E/S0, S, Irr), the limiting bin will be the irregular population
at high redshift, because of the low surface brightness of those objects. Using our results in morphological
classification and redshift distribution (PaperI) we deduce that the high z population represents 43% of the
sample among which 3% is expected to be irregular. So, if we want 30 objects in this bin this implies that we
need Ntotal = 30/(0.43 × 0.03) ∼ 900 objects in total. (820 given that we have already 79 objects). Based on
our previous experience we know that we are able to recover about 11 objects per field (79 objects in 7 observed
fields) . Thanks to the use of LGS we can expect to recover 15 galaxies per field. We thus need to observe 55
fields. For each field, we will observe for DIT = 60sec and NDIT = 180 (3 hours) which is necessary to be
complete at Ks = 22.5. Including overheads for readout and offsetting (10 sec per telescope move or 3 minutes
in total, for a move every 5 minutes), and 30 minutes for pointing and closing the loop on the star (LGS), this
corresponds to a total of 3.6 hours per field. We therefore ask for a total 198 hours of service mode observations
to be distributed over three observing periods. (66 hours per period).
Calibration Request: Standard Calibration
9b. Convert to a normal programme?
Yes. The strategy for this semester would basically remain the same with possibly less fields to observe. A
reduced observing time this semester would translate into subsequent proposals on more semesters since the
number of objects per bin cannot be reduced if one wants to reach the programme goals.
10.Report on the use of ESO facilities during the last 2 years
P73.A-0814A and P75.A-0569A : K imaging of 7 1
′ × 1′ fields within the COSMOS area with NACO. Proved
that classical adaptive optics is powerful to estimate morphology in an automated way. Results are presented
in a paper recently published in A&A (PaperI) P73.B-0665 : NACO measurements of 4.8 µm flares from Sgr
A*(Galactic Center). Constraints on the emission mechanism. Cle´net et al., 2005, A&A 439, 9. 177.A-0837:
VVDS Large Programme (see publications below).
11.Applicant’s publications related to the subject of this application during the last 2 years
Huertas-Company M., Rouan D. et al., 2007, A&A, 937, Morphological Evolution of z ∼ 1 galaxies from deep
K-band AO imaging in the COSMOS deep field
Cresci G., Davies R. et al, 2006, A&A, 458, 385: Galaxy morphology and evolution from SWAN adaptive
optics imaging
Huertas-Company M., Rouan D., Tasca L., Soucail G., Le Fe`vre, O., A&A submitted, arXiv:astro-ph/0709.1359
: A robust morphological classification of high-redshift galaxies on seeing limited images
Zucca E., Ilbert O. et al., 2006, A&A, 455, 879: The VIMOS VLT Deep Survey. Evolution of the luminosity
functions by galaxy type up to z = 1.5 from first epoch data
Ilbert O., Lauger S. et al., 2006, A&A, 453, 809: The VIMOS-VLT Deep Survey. Galaxy luminosity function
per morphological type up to z = 1.2
Ilbert O., Cucciati C. et al., 2006, A&A, submitted, astro-ph/0602329: Evidence for environment-dependent
galaxy Luminosity Function up to z=1.5 in the VIMOS-VLT Deep Survey
Tresse L., Ilbert, O. et al., 2006, A&A, submitted, astro-ph/0609005: The cosmic star formation rate evolution
from z=5 to z=0 from the VIMOS VLT Deep Survey
Meneux B., Le Fevre, O. et al., 2006, A&A, 452, 387: The VIMOS-VLT Deep Survey. The evolution of galaxy
clustering per spectral type to z=1.5
Gratadour D., Rouan, D. et al., 2006, A&A, 446, 813: Near-infrared adaptive optics dissection of the core of
NGC 1068 with NAOS-CONICA
Le Fe`vre O., Paltani, S. et al., 2005, Nature, 437, 519: A large population of galaxies 9 to 12 billion years back
in the history of the Universe
Ilbert O., Tresse, L. et al., 2005, A&A, 439, 863: The VIMOS-VLT deep survey. Evolution of the galaxy
luminosity function up to z = 2 in first epoch data
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12.List of targets proposed in this programme
Run Target/Field α(J2000) δ(J2000) ToT Mag. Diam. Additional
info
Reference star
A STAR7 10:00:08 +01:47:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.32 N20212301460
A STAR8 09:58:28 +02:28:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.33 N20212333
A STAR9 10:01:36 +01:43:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.35 N2021211180
A STAR10 10:01:52 +02:51:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.47 N2021230195
A STAR11 10:02:08 +02:22:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.56 N20212301909
A STAR12 09:58:24 +02:27:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.57 N20212334
A STAR13 10:00:44 +01:54:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.67 N2021230122
A STAR14 09:58:28 +02:01:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.69 N202123390
A STAR15 10:01:08 +02:06:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.71 N202123097
A STAR16 09:58:36 +02:02:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.75 N202123385
A STAR17 09:59:56 +02:07:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.81 N202123364
A STAR18 09:59:04 +02:22:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.90 N202123312
A STAR19 10:01:04 +02:27:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.92 N20212302259
A STAR20 09:59:00 +01:38:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.95 N2021233196
A STAR21 09:59:16 +02:33:21 3.6 Ks=22 Vtts=15.96 N2021233278
A STAR22 10:00:28 +02:06:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.00 N2021233299
A STAR23 10:01:36 +01:56:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.00 N2021230705
A STAR24 10:01:00 +02:39:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.02 N2021230267
A STAR25 09:58:36 +02:07:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.02 N20212333326
B STAR26 10:01:28 +01:42:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.03 N2021211185
B STAR27 10:02:32 +02:32:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.04 N2021230317
B STAR28 10:02:08 +02:14:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.05 N202123075
B STAR29 10:01:44 +02:24:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.05 N202123029
B STAR30 09:59:36 +02:51:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.06 N2021233255
B STAR31 09:59:48 +02:31:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.06 N2021233282
B STAR32 10:01:32 +02:32:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.06 N2021230314
B STAR33 10:02:36 +01:37:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.07 N2021211871
B STAR34 09:58:24 +02:01:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.11 N202123388
B STAR35 10:01:40 +02:35:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.11 N20212302823
B STAR36 10:00:20 +02:19:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.11 N202123049
B STAR37 10:01:44 +02:45:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.13 N2021230236
B STAR38 10:02:32 +01:39:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.14 N2021211202
B STAR39 10:00:28 +02:09:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.16 N202123090
B STAR40 09:59:28 +02:04:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.19 N20212333075
B STAR41 09:58:20 +01:41:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.20 N2021233183
Following targets moved at the end of the document ...
Target Notes: Targets have been selected randomly selected using the ACS I band COSMOS catalog over
the fields containing a star brighter than V=17 for the tip tilt correction. The R magnitude should be slightly
brighter since most of the stars are ”red”.
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12b. ESO Archive - Are the data requested by this proposal in the ESO Archive
(http://archive.eso.org)? If yes, explain why the need for new data.
No
13.Scheduling requirements
14.Instrument configuration
Period Instrument Run ID Parameter Value or list
81 NACO A IMG 54 mas/px IR-WFS 2.2
82 NACO B IMG 54 mas/px IR-WFS 2.2
83 NACO C IMG 54 mas/px IR-WFS 2.2
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15.List of targets proposed in this programme
Run Target/Field α(J2000) δ(J2000) ToT Mag. Diam. Additional
info
Reference star
...continuing from box 3
B STAR42 09:59:08 +01:46:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.22 N2021233139
C STAR43 10:00:48 +02:12:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.24 N202123080
C STAR44 09:58:12 +01:58:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.25 N20212332673
C STAR45 10:01:32 +02:35:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.32 N2021230302
C STAR46 10:02:48 +02:23:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.32 N202123038
C STAR47 09:58:56 +01:42:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.33 N202123374
C STAR48 09:59:56 +02:05:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.33 N20212333145
C STAR49 10:01:40 +01:56:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.36 N2021230120
C STAR50 09:58:28 +02:38:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.37 N2021231325
C STAR51 09:58:20 +01:54:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.39 N20212332315
C STAR52 10:01:36 +01:55:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.40 N2021230705
C STAR53 10:00:32 +02:21:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.42 N20212301787
C STAR54 09:58:16 +02:36:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.42 N20212312700
C STAR55 09:59:00 +01:52:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.44 N20212332236
C STAR56 10:01:16 +02:10:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.45 N202123085
C STAR57 09:59:52 +02:01:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.46 N20212332880
C STAR58 09:58:16 +02:35:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.50 N20212312645
C STAR59 09:58:40 +02:14:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.57 N202123337391
C STAR60 10:00:48 +02:19:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.57 N20212301722
C STAR61 10:01:52 +02:16:21 3.6 Ks=22 Vtts=16.58 N202123067
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Annexe D
Documentation pour galSVM
GALSVM
Beta Release
Marc Huertas-Company
September 19, 2007
Chapter 1
Introduction
1.1 What is GALSVM?
GALSVM is a library written in IDL that combined with the free available library
LibSVM allows to perform a morphological classification of high-redshift galaxies
in an automated way using support vector machines. For more details on how
GALSVM works please read the reference paper submitted to A&A: Huertas-
Company et al., 2007, arXiv:astro-ph:0709.1359.
1.2 Installation
1.2.1 Requirements
You need to have python (www.pyhton.org) and IDL (http://www.ittvis.com/
index.asp) installed on your computer. GALSVM also uses the IDL astronomy
library (http://idlastro.gsfc.nasa.gov/) and SExtractor (http://terapix.
iap.fr/rubrique.php?id_rubrique=91).
1.2.2 GALSVM installation and compilation
1. Download the compressed tar file: galsvm beta.tar.gz. Untar and uncom-
press it somewhere in your IDL path.
2. Open IDL and compile the following procedures:
1
(a) .r aux funct
(b) .r galSVM adapt catalog
(c) .r IO libSVM
(d) .r morphology
(e) .r read config file
(f) .r show progress2
(g) .r easy galSVM
If no error occurs you have successfully installed GALSVM in your computer.
1.2.3 LIBSVM installation
Please refer to the libsvm manual: http://www.csie.ntu.edu.tw/~cjlin/libsvm/.
2
Chapter 2
Quick start
The complete GALSVM pipeline is divided in 5 steps
1. Build the training catalog. The input is a catalogue of nearby galaxies visu-
ally classified. The bigger is the catalogue, the best will be your classification.
If you do not have such a catalogue please contact me at: marc.huertas@obspm.fr
and I probably can provide you with a test one.
2. Compute morphological parameters
3. Run LibSVM
4. Test
5. Classify the real sample
I have written a procedure called ”easy galSVM.pro” that allows to test GALSVM
on your data in a simple way. To use it you just have to configure your input
parameters using the configuration file (see below).
2.0.4 The configuration file
Parameters description
This is where you define the input parameters for GALSVM. You can find an
example in /examples/config file.txt.
The main parameters are:
1. PATHS
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• LOCAL CATALOG PATH: path of the local images
• HIGHZ CATALOG PATH: path where the high redshift simulated cat-
alogue will be stored (it must exist)
• REAL CATALOG PATH: path where all the real images are stored
2. REAL THINGS
• FIELD IMAGE: high redshift image where the fake galaxies will be
dropped
• SEGMENTATION IMAGE: SExtractor segmentation map of the FIELD IMAGE
• REAL CATALOG: SEXtractor catalog of the real image
• OUTPUT CATALOG: FInal catalog with the morphological classifica-
tion
• Z HISTO: name of a file containing the redshift histogram of the high
redshift sample
• MAG HISTO: name of a file containing the magnitude histogram of the
high redshift sample
3. SIMULATION CONFIGURATION
• SEED: integer for random generation
• LOCAL CATALOG: name of the local catalogue
• HZ PIX SCALE: pixel scale of the high redshift image (FIELD IMAGE)
• LZ PIX SCALE: pixel scale of the low redshift images
• HZ ZEROP: zeropoint of FIELD IMAGE
• HZ FWHM: FWHM of FIELD IMAGE
• LZ FWHM: FWHM of the low redshift images
• SIGMA REF: sigma of the FIELD IMAGE background
• HIGH Z CATALOG: name of the simulated catalogue
• DROPPED CATALOG: name of the simulated catalogue once dropped
• DROPPED IMAGES: root name of the simulated images
• SEX FILE ROOT: root name of the SExtractor files for each simulated
image
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• MORPHO CATALOG: name of the simulated catalogue once the mor-
phology is computed
• MAX OBJECTS: maximum number of objects per simulated image
• SEX FILE: name of the SExtractor configuration file
• SEX COMMAND: command for Sextractor
4. LIBSVM CONFIGURATION
• TRAIN FILE: name of the training file to be given to libSVM
• TEST FILE: name of the testing file to be given to libSVM
• LIBSVM PATH: path of the libSVM installation
• LIBSVM PARAMETERS MOCK: list of the parameters to be used for
the training
• LIBSVM PARAMETERS REAL: list of the parameters to be used for
the classification
• LIBSVM MORPHO POS: position of the morphological class in MOR-
PHO CATALOG
• LIBSVM MORPHO BORDERS: boundaries for the morphological classes
• TRAIN OBJECTS: number of training objects
Reading the file
Objective: Reads the configuration file and stores all the information in a struc-
ture called ”input parameters”
Used routines:
• galSVM read config file in read config file.pro
Running: Just type in the IDL command line: ”galSVM read config file,FILENAME=name
of your configuration file”. A file called ”input parameters batch” is created in your
current directory. Type ”.r input parameters batch”.
To verify that everything is correct type: ”print, input parameters”. A structure
containing all the parameters should have been created. All the input parameters
are now stored in a variable, you can therefore modify the parameters at any
moment.
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2.1 Building the catalogue
Objective: Creates a mock catalog from the local one and the corresponding
galaxy stamps.
Used routines:
• galSVM adapt catalog in galSVM adapt catalog.pro
Running: The first step is to build the training catalog. You need for that
purpose:
• a set of stamps of local galaxies with known morphology in fits format ((se-
lected in the rest-frame of the sample you want to analyze to reduce the
k-correction effects)
• a segmentation mask (from SExtractor) of the stamps in fits format
• a catalog in ascii format. (see below for more details)
• a PSF for each galaxy (optional)
All those elements must be in the LOCAL CATALOG PATH.
The catalog must have five entries per objects in this order:
1. ID
2. REDSHIFT
3. MORPHOLOGY (Numerical type)
4. TOTAL FLUX
5. HALF LUMINOSITY RADIUS
The filenames of the stamps must be: ”root ID.fits”, where root must be the same
for every image. The filenames of the masks must be: ”root m ID.fits”.
I am working to put it more friendly but for the moment. Feel free to
modify the routine to your needs.
Once you have all this together just type: ”easy galSVM, input parameters, FLAG=1”
Files created: Simulated galaxy stamps.
BE CAREFUL: AN ERROR MESSAGE CAN APPEAR IF YOU ARE
NOTUSING THE LAST VERSIONSOF QSIMP.PRO, TRAPZD.PRO,
ZANG.PRO FROM THE IDL ASTRONOMY LIBRARY. IF IT IS
THE CASE JUST DOWNLOAD THE LAST VERSION.
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2.2 Dropping the images
Objective: Drops the simulated stamps in the real background
Used routines:
• galSVM drop galaxies in galSVM adapt catalog.pro
Running:Just type: ”easy galSVM,input parameters, FLAG=2”.
Files created: At the end of this step a file called ”DROPPED CATALOG” , a
set of fits images and a .sh file should have been created.
2.3 Running SExtractor
Objective: Just runs SExtractor on the simulated images
SExtractor configuration: In this first version you need to use SExtrac-
tor with the output parameters given in the file ”se param full.param”
in the same order. I am working to change it and make it more ro-
bust!!!!
Running: Type ”easy galSVM,input parameters, FLAG=3”. If this is not work-
ing type in a terminal window ”source your file.sh”. We assume that SExtractor
is installed in your computer and that the command is ”sex”. If it is not the case,
edit the file and change the command.
Files created: A mask image and a SExtractor catalog for every dropping im-
age
2.4 Selecting the simulated objects
Objective: Separates the simulated galaxies from the real ones in the SExtractor
catalog
Used routines:
• galSVM select simu galaxies in morphology.pro
Running:Type: ”easy galSVM, input parameters,FLAG=4”
Files created: A set of .gfxt files containing the simulated galaxies
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2.5 Computing morphological parameters
Objective: Measure the morphological parameters on every simulated galaxy. It
basically computes the concentration, the asymmetry, the gini, the m20 and the
smoothness.
Used routines:
• galSVM mock morpho catalog in galSVM adapt catalog.pro
Running:Type: ”easy galSVM, input parameters,FLAG=5”
Files created: A catalog containing the measured morphological parameters in
the simulated objects.
THIS STEP IS VERY EXPENSIVE IN COMPUTING TIME. I AM
WORKING TO OPTIMIZE THE ROUTINES!!
2.6 Writing to LIBSVM format
Objective: Writes the morphological catalog created in the previous step in the
LibSVM format.
Used routines:
• clean morpho in galSVM adapt catalog.pro
• libSVM write in galSVM adapt catalog.pro
Running:Type: ”easy galSVM, input parameters,FLAG=6”
Files created: A directory called LIBSVM containing a train and test file.
2.7 Running LIBSVM
This step uses exclusively the LIBSVM library.
Running: Try ”easy galSVM,input parameters,FLAG=7”.
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2.8 Testing
Objective: Tests the accuracy of the morphological classification
Used routines:
• libSVM errors in IO libSVM.pro
• libSVM plot in IO libSVM.pro
• divide sample forLibSVM in IO libSVM.pro
• divide sample forLibSVM2 in IO libSVM.pro
Running: Several tests can be performed:
• The simplest one is to look at the global accuracy. The output is a table show-
ing the fraction of correct classifications. Just type: ”easy galSVM,input parameters,FLAG=8”
• You can also look at the accuracy as a function of a parameter (mag-
nitude, redshift...). You should use for that purpose the procedures di-
vide sample forLibSVM in IO libSVM.pro or divide sample forLibSVM2 in
IO libSVM.pro. I have written an example of use in the easy galSVM.pro
file but I am still testing it.
2.9 Classifying the real sample
Objective: Uses the trained machine to classify the real sample
Used routines:
• galSVM morpho real in morphology.pro
Running: Type ”easy galSVM,input parameters,FLAG=9”
Files created: Catalog with the morphological classifications
9
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ABSTRACT
Context. We present the results of an imaging program of distant galaxies (z ∼ 0.8) at high spatial resolution (∼0.1′′) aiming at study-
ing their morphological evolution. We observed 7 fields of 1′ × 1′ with the NACO Adaptive Optics system (VLT) in Ks (2.16 µm)
band with typical V ∼ 14 guide stars and 3 h integration time per field. Observed fields are selected within the COSMOS survey area,
in which multi-wavelength photometric and spectroscopic observations are ongoing. High angular-resolution K-band data have the
advantage of probing old stellar populations in the rest-frame, enabling a determination of galaxy morphological types unaffected by
recent star formation, which are more closely linked to the underlying mass than classical optical morphology studies (HST). Adaptive
optics on ground based telescopes is the only method today for obtaining such a high resolution in the K-band, but it suffers from
limitations since only small fields are observable and long integration times are necessary.
Aims. In this paper we show that reliable results can be obtained and establish a first basis for larger observing programs.
Methods. We analyze the morphologies by means of B/D (bulge/disk) decomposition with GIM2D and C-A (concentration-
asymmetry) estimators for 79 galaxies with magnitudes between Ks = 17−23 and classify them into three main morphological
types (late type, early type and irregulars). Automated and objective classification allows precise error estimation. Simulations and
comparisons with seeing-limited (CFHT/Megacam) and space (HST/ACS) data are carried out to evaluate the accuracy of adaptive
optics-based observations for morphological purposes.
Results. We obtain the first estimate of the distribution of galaxy types at redshift z ∼ 1 as measured from the near infrared at high
spatial resolution. We show that galaxy parameters (disk scale length, bulge effective radius, and bulge fraction) can be estimated with
a random error lower than 20% for the bulge fraction up to Ks = 19 (AB = 21) and that classification into the three main morpho-
logical types can be done up to Ks = 20 (AB = 22) with at least 70% of the identifications correct. We used the known photometric
redshifts to obtain a redshift distribution over 2 redshift bins (z < 0.8, 0.8 < z < 1.5) for each morphological type.
Key words. galaxies: fundamental parameters – galaxies: high-redshift – galaxies: evolution – instrumentation: adaptive optics
1. Introduction
The process of galaxy formation and the way galaxies evolve is
still one of the key unresolved problems in modern astrophysics.
In the currently accepted hierarchical picture of structure forma-
tion, galaxies are thought to be embedded in massive dark halos
that grow from density fluctuations in the early universe (Fall &
Efstathiou 1980) and initially contain baryons in a hot gaseous
phase. This gas subsequently cools, and some fraction eventually
! Based on ESO observations at the VLT. Programmes P73.A-0814A
and P75.A-0569A and 175.A-0839 (zCOSMOS).
!! Based on observations obtained with MegaPrime/MegaCam, a joint
project of the CFHT and CEA/DAPNIA, at the Canada-France-Hawaii
Telescope (CFHT) which is operated by the National Research Council
(NRC) of Canada, the Institut National des Science de l’Univers of the
Centre National de la Recherche Scientifique (CNRS) of France, and
the University of Hawaii. This work is based in part on data products
produced at TERAPIX and the Canadian Astronomy Data Centre as
part of the Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey, a collabo-
rative project of the NRC and CNRS.
!!! Appendix A and Table 6 are only available in electronic form at
http://www.aanda.org
condenses into stars (Lilly et al. 1996; Madau et al. 1998).
However, many of the physical details remain uncertain, in par-
ticular the process and history of mass assembly. One classical
observational way to test those models is to classify galaxies ac-
cording to morphological criteria defined in the nearby Universe
(Hubble 1936; de Vaucouleurs 1948; Sandage 1961), which can
be related to physical properties, and to follow this classification
across time. (Abraham et al. 1996; Simard et al. 2002; Abraham
et al. 2003). Indeed, since galaxies were recognized as distinct
physical systems, one of the main goals in extragalactic astron-
omy has been to characterize their shapes. Comparison of distant
populations with the ones found in the nearby Universe might
help to clarify the role of merging as one of the main drivers in
galaxy evolution. (Cole et al. 2000; Baugh et al. 1996). Progress
in this field has come from observing deeper and larger samples,
but also from obtaining higher spatial resolution at a given flux
and at a given redshift. In the visible, progress has been simulta-
neous on those two fronts, thanks in particular to the ultra-deep
HDF fields observed with the Hubble Space Telescope. HST
imaging has brought observational evidence that galaxy evo-
lution is differentiated with respect to morphological type and
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that a large fraction of distant galaxies have peculiar morpholo-
gies that do not fit into the elliptical-spiral Hubble sequence.
(Brinchmann et al. 1998; Wolf et al. 2003; Ilbert et al. 2006b).
These results can however be biased by the fact that most of the
sampled galaxies are at large redshift and are analyzed through
their UV rest-frame emission, which is more sensitive to star for-
mation processes and to extinction. Moreover, it now seems clear
that evolution strongly depends on the galaxy mass in the sense
that massive systems appear to have star formation histories that
peak at higher redshifts, whereas less massive systems have star
formation histories that peak at progressively lower redshifts and
are extended over a longer time interval (downsizing scenario;
Cowie et al. 1996; Brinchmann & Ellis 2000; Bundy et al. 2005).
This could explain the fact that the population of massive E/S0
seems to be in place at z ∼ 1 and evolve passively towards lower
redshifts (De Lucia et al. 2006; Zucca et al. 2006). However,
most of these studies are based on spectral type classifications,
and their interpretation in the framework of galaxy formation is
not straightforward since galaxies move from one spectral class
to another by passive evolution of the stellar populations.
In this context, high-resolution near-infrared observations
are particularly important because the K-band flux is less de-
pendent on the recent history of star formation, which peaks in
the UV in rest frame, and thus gives a galaxy type from the dis-
tribution of old stars that is more closely related to the under-
lying total mass than optical observations. This is why a large
number of K-band surveys have been carried out using ground-
based telescopes with different spatial coverages and limiting
magnitudes in order to perform cosmological tests by means of
galaxy counts essentially (Gardner et al. 1993; Glazebrook et al.
1995; McLeod et al. 1995; Bershady et al. 1998; McCracken
et al. 2000; Maihara et al. 2001). However, no morphological
information can be found in particular due to the seeing lim-
ited resolution, even with superb image quality as in the ongoing
CFHT/WIRCAM survey. Conselice et al. (2000) prove that only
when the ratio of the angular diameter substending 0.5 h−175 kpc
at a given distance to the angular resolution of the image is
around 1 can reliable morphological estimators such as the
asymmetry be obtained.
Consequently, adaptive optics (AO) installed on ground-
based telescopes will be a powerful method for obtaining near-
infrared high-resolution data in the future and an excellent
complement to space observations, such as those that will be per-
formed with the HST (WFC3, 2008) and with the JWST (2014).
The use of classical AO for deep surveys suffers, however,
from inherent limitations such as the non-stationary PSF on long
integration times and the finite isoplanetic field. This is why pre-
liminary studies to probe the accuracy of adaptive optics are re-
quired, before launching very wide surveys. In particular, it is
important to determine whether automated morphological clas-
sifications can be performed. Indeed, given the large number of
galaxies, such automated methods for morphological classifica-
tions are desirable.
Minowa et al. (2005) published first results based on adap-
tive optics observations. They achieved the impressive limiting
magnitude of K ∼ 24.7 with the Subaru Adaptive Optics sys-
tem with a total integration time of 26.8 h over one single field
of 1′ × 1′. They proved that the use of adaptive optics signif-
icantly improves detection of faint sources but did not obtain
morphological information. In a recently submitted paper, Cresci
et al. (2006) perform a morphological analysis based on AO data
for the first time. They observed a 15 arcmin2 in the Ks band
with NACO (SWAN survey) and classified distant galaxies into
two morphological bins (late type, early type) by performing a
model fitting with a Sersic law. They compared number counts
and size-magnitude relation, for early and late-types separately,
with hierarchical and pure luminosity evolution (PLE) models,
respectively. They conclude that hierarchical models are not con-
sistent with the observed number counts of elliptical galaxies
and that PLE models are preferred. However, as discussed in
several studies (Gardner 1998), despite galaxy counts still be-
ing one of the classical cosmological tests, their interpretation
remains difficult. It is thus not realistic to expect galaxy counts
alone to strongly constrain the cosmological geometry or even
to constrain galaxy evolution. A more complete study needs red-
shift estimates, which is lacking in the SWAN survey. That is
the main reason for having select the COSMOS (Scoville &
COSMOS Team 2005) field to conduct our pilot program since
multi-wavelength photometric and spectroscopic observations
are performed. This ensures a reliable redshift estimate for all
our objects.
In this paper, we continue this AO validation task by mor-
phologically classifying a sample of 79 galaxies observed us-
ing parametric (GIM2D, Simard et al. 2002) and non-parametric
(C-A, Abraham et al. 1994) methods and comparing them.
Fields, observed with NAOS/CONICA adaptive optics system,
are distributed over a 7 arcmin2 area. We obtain for the first time
an estimate of the distribution of galaxies in three morphological
types (E/S0, S, Irr) at redshift z ∼ 1 as measured from the near
infrared at high spatial resolution. We then use the photometric
redshifts to look for evolution clues as a function of morphology.
The paper proceeds as follows: the data set and the reduc-
tion procedures are presented in the next section. In Sect. 3, we
focus on the detection procedures and the sample completeness.
In Sect. 4 we discuss the estimate of redshifts using the multi-
wavelength photometric data from COSMOS. The morphologi-
cal analysis is discussed in Sect. 5 using bulge/disk decomposi-
tions and concentration and asymmetry estimators. Simulations
for error characterization are carried out for both classification
methods, and comparisons between classifications are shown. In
Sect. 6 we compare the data with ground and space observations
and use those comparisons to discus the morphological evolution
in the last section. Throughout this paper magnitudes are given
in the Vega system. We use the following cosmological parame-
ters: H0 = 70 km s−1 Mpc−1 and (ΩM,ΩΛ,Ωk) = (0.3, 0.7, 0.0).
2. The data set
Seven fields of 1′ × 1′ were observed in Ks band (2.16 µm)
with the NAOS/CONICA-assisted infrared camera installed on
the VLT1. The fields were selected within the COSMOS sur-
vey area2. In order to ensure a reliable AO correction, relatively
bright stars (V ∼ 14) were selected. We added a color criterium
(B − R < 1.0) in order to benefit from a large attenuation of the
flux in the near-IR and thus a smaller occultation of the central
region of the images. The pixel scale (0.054′′) was chosen to be
twice the Nyquist-Shannon requirements with respect to the tele-
scope diffraction limit in order to have larger fields. With such a
pixel sampling, the PSF FWHM would only be one pixel width
in the limit of perfect AO correction. However, we will show in
Sect. 5 that our PSF reconstruction procedure can handle such
undersampled data. We also note that only partial AO correction
was actually achieved during our observations, and our PSF re-
construction is thus more than adequate here. Figure 1 compares
1 P73.A-0814A and P75.A-0569A
2 http://www.astro.caltech.edu/cosmos/
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Fig. 1. Radial profile of all detected stellar objects with Ks < 19. The
mean resolution is ∼0.1′′, broader than the telescope diffraction limit,
as a consequence of the long integration time (∼3 h) and the large fields.
Table 1. Summary of observations for the seven analyzed fields. The
mean seeing is estimated when faint stars were detected.
Field α δ Exp. time (s) Seeing (arcsec)
STAR1 10:00:16 +02:16:22 10 350 0.09
STAR2 10:00:52 +02:19:52 7650 –
STAR3 10:00:10 +02:06:08 7650 0.12
STAR4 09:59:52 +02:05:00 7170 0.08
STAR5 10:00:14 +02:09:09 10 200 0.09
STAR6 10:00:02 +02:06:57 7650 0.13
STAR10 09:59:56 +02:04:07 10 000 –
the radial profiles of 5 detected stellar objects. Indeed, this pro-
gram is pushed to its limits in terms of field size, exposure time,
and brightness of the guide star.
Data are reduced in a standard way: exposures are taken in
the auto-jitter mode, which means that the pointing is randomly
shifted within a 7′′ box, in order to improve flat fielding, bad
pixel correction, and sky background withdrawal. The sky value
in each pixel is estimated by performing a clipped median of all
the exposure frames: the 10% faintest and brightest values are
removed from the computation. Cosmic ray and flat corrections
were applied, and recentering was done using a standard cross-
correlation method. Recentering is done at a sub-pixel level. For
that purpose a cubic interpolation of resampling was performed.
After stacking, a global estimate of the sky background was per-
formed by computing the stacked image spatial median. The fi-
nal image was obtained after substraction of this value.
Photometric zeropoints were determined using 2MASS stars
(Kleinmann 1992). We performed aperture photometry on the
guide stars and compared it to 2MASS data to deduce the zero-
points. Note that the change of detector between periods P73 and
P75 resulted in different zeropoint values for each run. The aver-
age zeropoint for the first period is: 22.82± 0.06 and for the sec-
ond period 23.29 ± 0.06. We also used the ESO calibration data
set standard stars (Persson et al. 1998) to validate our measure-
ments (ESO pipeline computations and our own measurements
Fig. 2. Objects classification using the MAG_AUTO-MU_MAX plane.
on the standard stars images). There is good agreement between
all these values.
3. Detection and completeness
All objects having a 3σ signal above sky, over 4 four contigu-
ous pixels are detected using SE!"#$%"&# (Bertin & Arnouts
1996). We decided to apply this low detection threshold, even
if the main goal of this paper is to perform a morphological
analysis, for two main reasons. First we want to test the abil-
ity of adaptive optics based observations to obtain morphology,
so we are seeking the limits; and second, we wanted to be sure
that no objects are lost when computing number counts to com-
pare with other near-infrared observations (see Appendix A). We
find 285 objects over the 7 fields. We then performed a cleaning
task in order to separate galaxies from stars and spurious detec-
tions. This was made using the SE!"#$%"&# MU_MAX and
MAG_AUTO parameters that give the peak surface brightness
above the background and the Kron-like elliptical aperture mag-
nitude, respectively. The distribution of objects in this param-
eter space clearly defines three regions that separate extended
sources from point-like or non-resolved sources and from spuri-
ous detections (Fig. 2). In this separation scheme, objects with
very faint magnitude and high peak surface brightness are con-
sidered as false detections. Boundaries were drawn manually and
a visual inspection confirms that known stars in the field are
indeed identified as point sources. We consequently identified
79 galaxies, 19 stars (or unresolved objects), and 187 spurious
objects in the whole field.
The sample completeness for point sources was estimated by
creating artificial point sources from fields stars (see Sect. 5 for
detailed explanations) with apparent magnitudes ranging from
Ks = 18 to Ks = 24 and placing them at random positions.
We ran SE!"#$%"&# with the same configuration as for real
sources and looked for the fraction of detected objects. We find
that the sample is 50% complete at Ks = 22.5 (or AB = 24.5)
for point sources. Completeness for extended sources is esti-
mated in a similar way: we generate 1000 galaxies with expo-
nential and de Vaucouleurs profiles of different morphological
types (bulge fraction ranging from 0 to 1) and with galaxy pa-
rameters uniformly distributed. In particular, the sizes of disks
and bulges are distributed uniformly between 0′′ < rd < 0.7′′
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Fig. 3. NAOS/CONICA Ks-band image of the
field centered at α = 10:00:16, δ = +02:16:22.
The total integration time is 10 350 s. The field
size is 1′ × 1′ with a pixel scale of 54 mas.
Circles are detected galaxies and boxes are
stars. The stellar FWHM is measured to
be 0.1′′. The bright star at the center of the im-
age is used as the AO guide star.
Fig. 4. Completeness for extended sources. Galaxies with parameters
(rd,re,B/T ) uniformly distributed are simulated and placed at random
positions in the fields.
and 0′′ < re < 0.7′′ as detailed in Sect. 5. This leads to half-
luminosity radii ranging from 0′′ < rh < 1′′. We find that the
sample is 50% complete at Ks = 21.5 (or AB = 23.5) for this
population of extended sources (Fig. 4). We used this complete-
ness to compute number counts and to compare it to other near-
infrared surveys in Appendix A.
4. Photometric redshifts
Galaxy number counts provide a useful description of galaxy
populations but suffer from numerous degeneracies when trying
to trace the evolution of galaxy populations. Model predictions
are subject to uncertainties in the spectral energy distributions
and evolution of galaxies and in the free parameters specifying
the luminosity function, the cosmological geometry, the num-
ber and distribution of galaxy types, and the effect of dust and
merging. The need to have redshift information is therefore the
reason for selecting the NACO fields within the ongoing Cosmic
Evolution Survey (COSMOS) in which multi-λ and spectro-
scopic observations are performed. COSMOS is designed to
probe the correlated evolution of galaxies, star formation, active
galactic nuclei (AGN) and dark matter (DM) with large-scale
structure (LSS) over the redshift range z = 0.5 to 3. The sur-
vey includes multi-wavelength imaging and spectroscopy from
X-ray to radio wavelengths covering a 2 square deg area, includ-
ing HST imaging of the entire field.
All these data are used for a direct estimate of the photo-
metric redshifts of the galaxies detected in the NACO fields,
computed with the code Le Phare3. A standard χ2 method is
implemented, including an iterative zero-point refinement com-
bined with a template optimization procedure and the application
of a Bayesian approach (Ilbert et al. 2006a). We used 1095 spec-
troscopic redshifts taken from the zCOSMOS Survey (Lilly &
The Zcosmos Team. 2006) to measure the photometric redshifts.
This method allows to reach an accuracy of σ∆z/(1+ zs) = 0.031
with 1.0% catastrophic errors, defined as ∆z/(1 + zs) > 0.15.
The multi-color catalog of the COSMOS survey (Capack
et al. 2006) consists of photometry measurements over 3 arcsec
diameter apertures for deep B j,V j, g+, r+, i+, z+ Subaru data
taken with SuprimeCam, u∗, i∗ bands with MegaCam (CFHT),
u′, g′, r′, i′, z′ information from the Sloan Digital Sky Survey
(SDSS), Ks magnitude from KPNO/CTIO, and F816W
HST/ACS magnitude. Objects were matched between the
COSMOS and the NACO catalogs within a radius of 2′′ which
takes possible astrometry differences between the calalogues
into account. We matched 60 objects out of the 79 detected in
the NACO fields. Figure 5 shows the photometric redshift dis-
tribution for these 60 matched objects. As expected for a galaxy
3 http://www.lam.oamp.fr/arnouts/LE_PHARE.html
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Fig. 5. Le Phare photometric redshift distribution for the 60 matched
objects. The distribution is peaked around z ∼ 0.8, in good agreement
with the predictions of simple PLE models. Error bars show poissonnian
errors.
sample limited to Ks = 22, the redshift distribution peaks around
z ∼ 0.8 (Mignoli et al. 2005).
5. Automated morphology classifications
The 79 objects identified as extended sources are morpholog-
ically classified using two automated methods based on direct
model fitting and on learning classification. Automated classifi-
cations have the fundamental properties of being objective, thus
reproducible, and they allow a precise error characterization. We
proceeded in two steps: first we detected irregular objects using
asymmetry estimators, and then we separated the regular objects
between early and late type objects.
Throughout this section, we use extensive simulations for
error estimates and calibration of the automated classifications
as explained below. For all the simulations, we assumed that
bulges are pure de Vaucouleurs profiles (n = 4) and that disks
are exponential profiles. We then generate galaxies with param-
eters uniformly distributed in the following parameter space:
0 < B/T < 1, 0′′ < rd < 0.7′′, 0′′ < re < 0.7′′, 0◦ < i < 70◦,
and 0 < e < 0.7. Both bulge and disk position angles were fixed
to 90◦. The goal of these simulations is to characterize biases
and errors; the uniformity of the parameter distributions adopted
here is therefore perfectly suitable, even though real galaxy pa-
rameters may not be so distributed. For the same reason, we do
not take any redshift effect into account. Each simulation was
convolved with the reconstructed PSF as explained in 5.2.2. The
same PSF was used in both creating and analyzing the simula-
tions, so the results will not include any error due to PSF mis-
match. In order to simulate background noise, objects are em-
bedded at random positions in the fields and detected with the
same SE!"#$%"&# parameters as for the real sources.
5.1. Irregular objects
The detection of objects presenting irregularities is made us-
ing the concentration and asymmetry estimators (Abraham et al.
1994; Abraham et al. 1996). Concentration is computed as the
ratio of the flux between the inner and outer isophotes of nor-
malized radii 0.3 and 1 within the isophotal area enclosed by
pixels 3σ above the sky level. The corresponding limiting sur-
face brightness varies between µ = 18.76−20.39 mag arcsec−2
because of the variations in the exposure time between the dif-
ferent fields and the intrinsic variation of the sky level, which
is important for infrared ground-based observations. Indeed, the
value of C is quite sensitive to the estimate of the background
level since an error in this value will result in different limit-
ing isophotes, and a fraction of the galaxy flux can be lost. To
estimate the error in C introduced by the different isophote lev-
els, we computed the variations in the C value for variations in
the limiting surface brightness of ∆µ = 1. We found a fairly
small error (∆C ∼ 0.06), so we decided not to apply any correc-
tions. Asymmetry (A) was obtained by rotating the galaxy image
about its center by 180◦ and self-substracting it to the unrotated
image after sky substraction. Local sky level is estimated us-
ing SE!"#$%"&# output parameter BACKGROUND that gives
the background level at the galaxy centroid position. The center
of rotation was determined by first smoothing the galaxy image
with a Gaussian kernel of σ = 1 and then choosing the location
of the maximum pixel as the center, as explained in Abraham
et al. (1996). Since the absolute value for the residual light is
used, noise in the images shows up as a small positive A signal
even, in perfectly symmetrical objects (Conselice et al. 2000).
This is why we applied a noise correction to the computation:
the value of A in a portion of sky with area equal to that en-
closed by the galaxy isophote.The definition of A that is used in
the rest of the paper is:
A =
1
2
(∑
|I(i, j) − I180(i, j)|∑
I(i, j) −
∑
|B(i, j) − B180(i, j)|∑
I(i, j)
)
· (1)
To establish the boundaries between regular and irregular ob-
jects, a calibration of the C-A plane is needed. We thus simu-
lated a set of galaxies with different galaxy parameters and mag-
nitudes ranging between 17 < Ks < 23 that we embedded in
the real images. We computed the C and A parameters of these
objects and plotted the C-A plane. Since irregular objects cannot
be simulated in a meaningful way, a kind of extrapolation was
employed, based on two facts: a)irregular galaxies have flatter
photometric profiles (less concentrated) and to be more asym-
metric than regular objects; b)those objects are not present in the
simulated sample. We thus defined the irregular zone as the up-
per left corner of the C-A plane where no simulated objects are
found (Fig. 6).
As said previously, rotational asymmetry is affected by noise
even after correction. This means that fainter objects might
appear more asymmetric and can thus induce a bias in the num-
ber of irregular objects at the faint end of the sample. To esti-
mate this error, we plotted the asymmetry parameter for a sam-
ple of 1000 simulated galaxies with magnitudes ranging between
17 < Ks < 23 (Fig. 7). The plot shows that asymmetry begins to
be affected by noise only at magnitudes greater than 22.2, which
is the magnitude limit of our working sample. In summary, we
found the location of the irregular/peculiar objects by simulat-
ing a set of regular galaxies and defining the peculiar area as the
area outiside. Then, we plotted the observed data on this plane
and count the galaxies in this peculiar area. We counted 10 ob-
served objects in this zone, i.e. 12% of the sample. We can
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Fig. 6. Separation between regular and irregular objects. Left: simulated objects (empty squares), right: real objects (crosses).
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Fig. 7. Asymmetry versus magnitude: asymmetry begins to grow only
at magnitudes greater then 22.2 which is greater than the limiting
magnitude.
attempt to quantify the error in this classification by consider-
ing the regular simulated objects that fall in the irregular zone.
This gives the fraction of regular objects that are misclassified.
We counted 27 objects out of 1000. we conclude that 12%± 2.7
of our sample corresponds to peculiar objects, in the magnitude
range 17 < Ks < 22.
5.2. Regular objects: disk dominated – bulge dominated
separation
5.2.1. C-A morphology
The positions of galaxies in the C-A plane are used to separate
the bulge and disk-dominated galaxies as follows:
Calibration: A calibration of the C-A plane is needed before
classification to investigate where the objects exactly fall. The
strategy followed in this paper is two-fold: first we draw the
irregular border as defined in Sect. 5.1. The border between
bulge-dominated and disk-dominated objects can be deduced in
a more automated way thanks to the analysis of simulated galax-
ies. We took the same 1000 galaxies as above, for which the
morphological type is known, and draw their positions in the
C-A plane (Fig. 8). The border is then defined with a classifica-
tion method based on support vector machines (Vapnik 1995)4.
We decided not to use classical boundaries employed in previ-
ous works because: a) those boundaries were not obtained in
the K-band and b) we were looking for an objective method
that did not require visual inspections. Support vector machines
(SVM) non-linearly map their n-dimensional input space into a
“high dimensional feature space”. In this high-dimensional fea-
ture space, a linear classifier is constructed. SVM have two main
parameters that can be changed: the kernel function and the tol-
erance C. The kernel function corresponds to the expected shape
of the border, for instance, if the objects are distributed with a
Gaussian distribution, then a Gaussian kernel will be used. The
adjustment of the border will also take a tolerance factor C into
account. If C is high, the machine will not allow any object to
be on the wrong side of the border. As a consequence, if the ob-
jects are strongly mixed in a given plane, the border can have
a very complex shape. In contrast, if C is too low the machine
will not reach an optimal separation. In a first approach, a linear
kernel was used, assuming that the two families of objects can
be separated with a linear function, in order to be coherent with
previous works. Thus the C parameter is set to be infinite. The
results of this separation are displayed in Fig. 8.
Accuracy: Automated classifications are useful because they al-
low a characterization of errors. Once the boundaries are drawn,
we generated another set of 500 fake objects with known mor-
phology that we place again in the C-A plane and that we clas-
sifed in the three morphological types we have defined. We then
compared the results of our classification scheme with the initial
morphological type. Errors were estimated in magnitude bins,
from Ks = 18 to Ks = 22 (Table 2). We achieved 70% of good
identifications up to Ks = 21 (AB = 23) and 66% up to our mag-
nitude limit Ks = 22. That means that we are able to classify
galaxies in the three main morphological types with a reliable
accuracy at least up to KAB = 23.
4 http://www.isis.ecs.soton.ac.uk/resources/svminfo/
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Fig. 8. C-A calibration and classification. Boundaries are drawn using an automated classification method (SVM) that avoids the use of a nearby
sample and subjective visual classifications. Left: simulated objects, open squares: objects with B/T < 0.2, filled squares: objects with B/T > 0.8.
Right: real objects.
Table 2. Error estimates of the C-A classification. Fraction of misclas-
sified objects for several magnitude ranges.
Magnitude Correct Identifications
Ks < 19 80%
Ks < 20 73%
Ks < 21 70%
Ks < 22 66%
Some words about the C-A plane: At first sight, the distri-
bution of galaxies in our C-A plane looks significantly different
that what has been reported in previous works using this tech-
niques (Abraham et al. 1996; Brinchmann et al. 1998). Indeed,
the slope of the separating border between bulge and disk-
dominated galaxies has been found to be positive, whereas the
one found here is negative, although previous classifications are
somewhat arbitrary. As a consequence, bulge-dominated galax-
ies lie in the top right corner of the plane in our classification
rather than in the bottom right corner in most other studies. There
might be several reasons to explain this effect:
– As NACO images are undersampled, highly concentrated
objects only cover a few pixels, consequently, even a small
mismatch in the determination of the rotation center can lead
to large asymmetries. To check this effect we computed con-
centration and asymmetry parameters for the detected point-
like sources. We find that, indeed, they appear to have higher
asymmetric values than the galaxies.
– It might also be a consequence of the method used for the
boundary estimate. Abraham et al. (1996) and Brinchmann
et al. (1998) used a visual inspection based on a local sur-
vey and, in order to account for the effects of redshift, they
applied corrections to the concentration parameter. In this
work, we used a fully automated method based on sim-
ulations that reproduce the observational conditions very
closely and on learning classification methods, so no correc-
tion is needed in principle, but this gives a different border.
The question that consequently arises is whether the differ-
ences in the boundaries produce important differences in the
classification procedure. All this points are fully discussed in
Sect. 6 thanks to detailed comparisons with space observa-
tions of the sample.
5.2.2. Model-fitting morphology
The second method is based on a direct two components fit-
ting with exponential and de Vaucouleurs profiles, using GIM2D
(Simard et al. 2002). The 2D galaxy model used by GIM2D has
11 parameters that are fitted to the real data. The most important
ones are the total flux and the bulge fraction B/T (=0 for pure
disk systems). Other parameters are the (i) disk scale radius rd;
(ii) the disk inclination i; (iii) the effective radius re; (iv) the ellip-
ticiy e of the bulge component, and other geometric parameters
for the center and orientation of both components. As GIM2D
also estimates the local sky level using image statistics, this is
the value that is used.
PSF reconstruction: To obtain reliable results, GIM2D needs a
noise-free, well-sampled PSF. This is why special attention has
been paid to PSF reconstruction. Here, classical methods, such
as DAOPHOT or Tiny Tim, could not be used for two reasons.
First, the Adaptive Optics PSF has a specific shape that is neither
“seeing limited like” nor “spatial like”. An AO system operated
with a guide star of moderate brightness (V ∼ 14 ) can only par-
tially correct for turbulence-induced distortions. This partially-
corrected PSF consists of two components: a diffraction-limited
core, superimposed on a seeing halo. Second, to have a larger
field and a better sensitivity, data were under-sampled by a fac-
tor 2 (0.054′′ pixel scale, whereas 0.02′′ is needed to be Nyquist
sampled).
We developed a simple algorithm that uses field stars to gen-
erate Nyquist-Shannon-sampled PSFs by means of a fitting pro-
cedure in Fourier space. The process is as follows: we generate
an artificial PSF with a diffraction-limited core and a Gaussian
halo, with the distribution
PSFart(x, y) = k
[
SR × A(x, y) + (1 − SR) × exp
(
−
x2 + y2
σ2
)]
where SR is the Strehl ratio, A(x, y) the bi-dimensional Airy
function, σ the Gaussian dispersion that can be related to the
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Fig. 9. Example of PSF fitting in Fourier space. Squares: observations,
dashed line: seeing-limited MTF, dotted line: diffraction-limited MTF.
The AO MTF contains higher frequencies than the seeing-limited one.
The telescope diffraction limit is not reached however in this example
due to the undersampling of the instrumental setup.
seeing and k is a normalization factor. This artificial PSF is built
with a Nyquist-Shannon sampling, binned by a factor 2 to reach
the real-image pixel scale and finally Fourier-transformed to cre-
ate a simulated MTF (power spectrum). On the other hand, for
each observed star, its Fourier transform is fitted with the sim-
ulated MTF. The parameters estimated that way (SR, σ, and k)
are then used to build an estimate of the PSF with the correct
Nyquist-Shannon sampling.
Working in Fourier space avoids including the background
estimate and PSF position as a fit parameter, which is particu-
larly delicate in our case, since the FWHM is less than 2 pixels
large. In the few cases where the fitting procedure does not con-
verge a second Gaussian halo is added. Figure 9 shows the result
of the fitting for one star in the spatial frequency domain. In this
paper, we do not consider variations in the PSF caused by adap-
tive optics, such as anisoplanetism, but we are working on build-
ing a complete model for PSF estimate for future observations.
Error analysis: We ran GIM2D on the 79 objects with mag-
nitudes ranging between Ks = 17−22, using a two compo-
nents model and the artificial PSF built as described above. We
used the GIM2D mode that allows use of oversampled PSFs
to deal with undersampled data, since the PSF recovered with
the method explained above is Nyquist sampled.The fitting con-
verged for the whole sample, and the results are quite convincing
in terms of residual images (Table 3).
Visual inspection of the models compared to the real images
(Table 3) also reveals good agreement, in particular for bright
sources. For the faintest objects, however, it is more difficult to
estimate the fitting accuracy. Indeed, inspection of image resid-
uals is not a robust accuracy test, since there may still be strong
degeneracies even when the image residuals do not show any
features.This is why objective and systematic error characteriza-
tion is needed. To do so we generated a sample of 1000 synthetic
Table 3. GIM2D output for some objects. Left: original images, middle:
GIM2D models, right: residuals. The small thumbnails show the real
and the model galaxy. The image size is 1.7′ × 1.7′
Original Model Residual
galaxies with known galaxy parameters uniformly distributed:
0 < B/T < 1, 0 < rd < 0.5′′, 0 < re < 0.5′′, 0 < e < 0.7,
0◦ < i < 85◦. The Sersic bulge index was fixed at n = 4, and
both bulge and disk position angles were fixed to 90◦. As ex-
plained in Simard et al. (2002), the goal of these simulations is
to characterize biases and error. The uniformity of the parame-
ter distributions adopted here is therefore perfectly suitable even
though real galaxy parameters may not be so distributed. Each
simulation is convolved with the reconstructed PSF. The same
PSF is used in both creating and analyzing the simulations, so the
results will not include any error due to PSF mismatch. In order
to simulate background noise, objects are embedded at random
positions in the fields and detected with the same Sextractor pa-
rameters as for the real sources. Finally, the GIM2D output files
are processed through the same scripts to produce a catalog of
final recovered structural parameters.
Following the Simard et al. (2002) procedure, we decided
to represent errors in a set of two-dimensional maps giving
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Table 4. Error analysis of the bulge fraction B/T for different recovered magnitude ranges and different bins in recovered galaxy size. The galaxy
size is represented by the half-light radius and is distributed into 4 bins in log (rhl). In the top left corner bright and small objects are found whereas
faint and large objects are placed in the bottom right corner. ∆B/T is the average difference between introduced and recovered values of B/T ,
while σ∆B/T is the dispersion (see text for details). N is the number of simulations used for each bin.
−1 < log (rhl) < −0.75 −0.75 < log (rhl) < −0.5 −0.5 < log (rhl) < −0.25 −0.25 < log (rhl) < 0
Magnitude ∆B/T σ∆B/T N ∆B/T σ∆B/T N ∆B/T σ∆B/T N ∆B/T σ∆B/T N
[17−17.5] –0.110 0.247 (19) –0.034 0.140 (22) –0.002 0.056 (4) –0.030 0.060 (8)
[17.5−18] 0.165 0.088 (4) 0.037 0.277 (18) 0.027 0.157 (23) 0.010 0.110 (11)
[18−18.5] –0.002 0.141 (19) 0.020 0.262 (58) 0.162 0.174 (72) 0.226 0.155 (28)
[18.5−19] –0.114 0.324 (14) 0.021 0.309 (71) 0.213 0.196 (83) 0.170 0.159 (30)
[19−19.5] –0.064 0.221 (20) 0.212 0.266 (90) 0.192 0.252 (51) 0.145 0.027 (3)
[19.5−20] 0.100 0.259 (24) 0.270 0.298 (110) 0.181 0.258 (34) 0.140 0.100 (6)
[20−20.5] 0.105 0.430 (36) 0.163 0.332 (107) 0.113 0.281 (13) N/A N/A (0)
[20.5−21] 0.050 0.476 (56) 0.148 0.351 (81) 0.194 0.054 (3) N/A N/A (0)
systematic and random errors at each position. The GIM2D pa-
rameter space is a complex space with 11 dimensions, so these
maps can only offer a limited representation of the complex
multidimensional error functions but makes interpretation much
simpler. The error analysis presented in this paper focuses on
the error made on the main morphological estimator, the bulge
fraction, as a function of two main parameters: apparent mag-
nitude and half light radius. Systematic errors are computed as
the mean difference between the introduced and the recovered
value: ∆B/T =
∑(B/T i−B/T r)
N and random errors as the square root
of the variance of the difference: σ∆B/T =
√∑ (∆B/T−∆B/T)2
N−1 .
Table 4 precisely shows in details the sources of errors on B/T
as a function of galaxy magnitude and half-light radius.
The main result after looking at the results of simulations
is that, for objects brighter than Ks ∼ 19 (AB ∼ 21), the bulge
fraction is recovered with a bias close to zero and a random error
around 20%. This is true even for small objects (−1 < log (rhl) <
−0.75), and it is comparable to what is obtained for the brightest
objects in the I-band with HST (Simard et al. 2002). For fainter
magnitudes, we can see two main effects:
– first, an increasing bias in the bulge fraction (∼20%), in par-
ticular for large objects (log (rhl) > −0.75). This is a well-
known GIM2D effect for low S/N objects (Simard et al.
2002): the outer wings of steep surface brightness profiles,
such as the r1/4 profile, are hidden in low S/N objects which
artificially decreases the recovered bulge fraction. This can
also be a consequence of errors in the sky-level estimate that
causes that a fraction of the flux is hided by noise.
– second, a slight increase in the random error, which becomes
closer to 30%. This is a consequence of an increasing degen-
eracy of the parameters space with decreasing S/N.
But for most of the objects brighter than Ks = 19 galaxy param-
eters can be estimated correctly (σ ∼ 0.2 and b < 0.1), even for
small objects (rhl < 0.3′′) of size comparable the limits of space
observations (see Sect. 6).
5.3. Results of the analysis and comparison of classifications
We classified the galaxies into three main morphological types
according to the fitting results. One of the main results is that
about 12% ± 2.7% of our sample corresponds to peculiar or
irregular objects (10 objects out of 79). For the rest of the
sample, the GIM2D analysis finds 21 (∼26%) bulge-dominated
Fig. 10. Comparison of classification methods, show the probability that
a galaxy classified with GIM2D is classified in the same morphological
type by C-A. (see text for details).
galaxies (B/T > 0.5) and 48 (∼60%) disk-dominated (B/T <
0.5) while for the C-A classification, we find 54 (∼67%) disk-
dominated galaxies and 15 (∼19%) bulge-dominated ones.
Looking in more detail into the relaibility of the two classifi-
cation schemes, we did a one-to-one comparison of the morpho-
logical types assigned by the GIM2D analysis or the C-A one
(Fig. 10): we computed the probability that a galaxy classified
using the GIM2D classification is classified with the same mor-
phological type by C-A. The probability was computed by divid-
ing the number of galaxies in each morphological C-A bin by the
total number of galaxies of the same type selected with GIM2D.
Overall, there is good agreement between both classifications
in the whole sample. The probability that a disk dominated
galaxy identified by GIM2D has the same morphological type
in C-A classification is p = 0.81, but only p = 0.30 for bulge-
dominated galaxies including the faintest objects (Ks < 23). For
irregulars, it is obviously p = 1 since the detection procedure is
the same in both methods.
There might be two reasons why the classifications are not
exactly the same. First, the S/N might cause discrepancies.
Indeed, as we show in Sect. 5.2.2, at low S/N, GIM2D tends
to under estimate the bulge fraction. This implies that some
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Fig. 11. Example of classification in the three main morphological types
at different redshifts. The image size is 1.7′ × 1.7′.
galaxies detected by GIM2D as disk-dominated are in fact de-
tected as bulge-dominated by C-A. Figure 10 shows the effect
of reducing the limiting magnitude to Ks = 20: the fraction of
objects classified as bulge dominated by GIM2D and C-A rises
up to 0.67. Second, it might be a problem of definition. Indeed,
the morphological bins are not exactly the same in both classi-
fications. In particular, objects with intermediate morphological
type (i.e. B/T ∼ 0.5) might cause discrepancies. If we remove
those objects from the sample, 80% of the bulge-dominated ob-
jects and 95% of the disk-dominated objects detected by GIM2D
are also detected by C-A with the same classification.
Either way, the comparison of both classifications allows a
quantification of the error in classification of regular galaxies in
the sense that it seems reasonable to think that the true value
should be somewhere between the two results. The GIM2D es-
timate thus gives a lower limit for the early-type fraction and
C-A the upper-limit and vice versa for the late-type fraction. This
way, we conclude that the mixing of population in our sample is:
24%±4% of early-type galaxies, 64%±4% of late-type galaxies,
and 12% ± 2.7% of irregular/peculiar galaxies.
Our results offer the first direct measurement of the distri-
bution of galaxy in three morphological types at z ( 1 from
high spatial-resolution imaging in the K-band. We observe that
the fraction of 12% of irregular objects at z = 1 is significantly
higher than the fraction of these objects in the local Universe,
confirming from rest-frame data at ∼1 microns the well doc-
umented trend of this population increasing with redshift (e.g.
Brinchmann et al. 1998). However, this result must be taken with
caution. Indeed GIM2D accuracy decreases for objects fainter
than Ks = 19, which represents 80% of the sample. Moreover
at the faint end, the fraction of irregular objects can be overes-
timated because of the low S/N. But there are good reasons to
consider this result significant. Even though there is an over esti-
mation of disks in the faint end, the morphological classification
bins are large enough to reduce the number of false classifica-
tions. Indeed, even in the zones where the random error in the
bulge fraction estimate is ∼0.3 or larger, we do not classify a
pure bulge (B/T ∼ 1) as a disk.
6. Comparison with ground-based
and HST observations
In this section we compare our AO observations with ground-
based and space observations.
6.1. Ground-based observations
Effective radii of local galaxies, except for compact dwarf galax-
ies, range from ∼1.0 to ∼10 kpc depending on their luminosity
(Bender et al. 1992; Impey et al. 1996). Our spatial resolu-
tion of ∼0.1′′ corresponds to about 1 kpc at z ∼ 1 and we
should be able to determine morphological types even at z > 1.
Thus, in order to estimate the performance of AO deep imag-
ing and to justify the automated morphology classification,
we compared our images with deep I-band seeing-limited im-
ages taken from the Canada-France-Hawaii Telescope Legacy
Survey (CFTHLS)5. One of the so-called deep fields is cen-
tered on the COSMOS field, although it is smaller than the total
COSMOS area (1 square degree out of 2). Here we used the re-
lease T0003 images (March 2006)6, especially the deep i′ one,
corresponding to a total integration time of 20 h, with an average
FWHM of ∼0.7′′.
We compared real data by selecting a galaxy classified as a
disk by GIM2D and C-A in the NACO data and by comparing
it to the results obtained with CFHTLS data. We computed the
surface brightness profile within the isophotal area enclosed by
pixels 3σ above the sky level. The corresponding limiting sur-
face brightness is µ = 20 mag arcsec−2 for the NACO image and
µ = 25 mag arcsec−2 for the MegaCam image. Sky levels and
the corresponding isophotal areas were both determined using
SE!"#$%"&#.
The surface brightness profile was fitted with both a
PSF-convolved de Vaucouleurs profile and a PSF-convolved
exponential profile. Figure 12 shows that, with seeing-limited
observations, it is more difficult to establish a clear separation
between both profiles at small distances from the galaxy center
(i.e. ∼0.2′′), even if the determination of the brightness profile is
possible at much larger distance (i.e. ∼1′′) thanks to the depth of
the images and the low noise level of the sky background. This
supports the results obtained with GIM2D, which show that a
correct estimate of the bulge fraction is possible for small ob-
jects. Although ultra-deep sub-arcsecond imaging is powerful in
terms of high number statistics, thanks to the wide field cover-
age, we consider that it is more rewarding to look at a smaller
sample of galaxies, but with more reliable morphology determi-
nations thanks to the spatial gain of the AO.
6.2. Space observations
We compare our images with space data taken from the
COSMOS survey. Since our observed fields were selected within
the COSMOS area, the same objects were observed with the
HST-ACS in the I-band at high spatial resolution. We thus mor-
phologically classified the 60 objects for which the photometric
redshift are known (Sect. 4). We used those results to both es-
timate the effect of the observation band on morphology and to
validate our method to divide the C/A plane. The C-A estima-
tors were calibrated with simulations using the same method as
for the K band data. Standard boundaries, from other existing
works, were used to divide the C-A plane. Figure 16 shows the
5 http://www.cfht.hawaii.edu/Science/CFHLS/
6 http://terapix.iap.fr
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Fig. 12. Comparison with ground-based observations. We performed a profile fitting on the same real galaxy observed with NACO (left) and
MegaCam (CFHTLS-i′ band, right). The galaxy magnitude is KAB = 20.5 and i′ = 21.3. Surface brightness profiles were computed within the
isophotal areas enclosed by pixels 3σ above the sky level. The corresponding limiting surface brightness is µ = 20 mag arcsec−2 for the NACO
image and µ = 25 mag arcsec−2 for the MegaCam image. The fit was done with a pure de Vaucouleurs and exponential profile.
C-A plane cut. The figure also shows the border between bulge-
dominated and disk-dominated galaxies obtained with the au-
tomatic method described in Sect. 5.2.1 for this population. We
again find a negative slope for the border between disk and bulge
dominated objects. We find for the whole sample 32%±1.6% ir-
regulars, 47% ± 1.5% disk-dominated, and 21% ± 2.5% bulge
dominated.
6.2.1. About boundaries
As said, the computed boundaries of the C-A plane are different
from what can be found in the literature. Previous works have
been done in the I-band using HST imaging (Abraham et al.
1996; Brinchmann et al. 1998). As we have a sample observed
in the I-band, we are able to establish whether the change in the
boundaries has significant consequences in the morphological
classifications. To do so, we classified the I-band sample using
the Brinchmann et al. (1998) boundaries and compared the re-
sults to the ones obtained with our method (Fig. 14). We find
that there are no significant discrepancies between both classifi-
cations. We conclude that our method is valid and moreover has
the key advantage being free of subjective judgments.
6.2.2. Rest-frame morphologies
We observe some discrepancies in the global morphological dis-
tributions between the I and K bands, in particular more per-
turbed morphologies are seen in the I band. When we look
at each object individually (Fig. 13) we confirm this trend:
there are uncertainties between K irregulars and I disks and
between I disks and K bulges. Indeed an important fraction of
bulge-dominated objects and disk-dominated objects detected by
NACO are seen as disk-dominated and irregulars respectively,
by ACS, as if there was a systematic trend that moves objects to
later types when we move to shorter wavelengths. Certainly, the
number of objects is small and a few mismatches cause high dis-
crepancies in Fig. 13. However, this is an expected effect since
ACS probes younger stellar populations. A visual inspection of
some of the objects that present different morphologies reveals
Fig. 13. Galaxy distribution: comparison between K-band and I band
C-A classifications. The figure shows the probability that a galaxy in
the K-band is classified in the same morphological type in the I-band.
that some of the ACS irregulars are in fact well-resolved spiral
galaxies with inhomogeneities that probably increase the asym-
metry indices.
In order to correctly compare both classifications we need to
correct the measurements to estimate how galaxies would look
if they were observed locally in the same photometric band. As
a matter of fact, Brinchmann et al. (1998) showed that high-z
galaxies imaged by HST differ in appearance from their local
counterparts because of their reduced apparent size and sampling
characteristics, a lower S/N and reduced surface brightness with
respect to the sky background and a shift in the rest wavelength
of the observations. These effects combine to give some uncer-
tainty in the morphological classifications of galaxies.
The first effect is a change in the concentration value mea-
sured at low redshift. Indeed, Brinchmann et al. (1998) draw the
boundaries in the C-A plane using a local sample (Frei et al.
1996) visually classified. However, the concentration value de-
pends on redshift, since the threshold is defined relative to the
sky. Thus, less of the galaxy is sampled because of cosmological
dimming. The solution they adopt is to correct C for this effect.
We do not need a correction of the concentration in this paper
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Fig. 14. Comparison of classifications with different boundaries. We
repeat the morphological classification with the boundaries used by
Brinchmann et al. (1998). We conclude that the results do not change
significantly which supports the validity of the employed method.
because we use simulations that reproduce exactly the observing
conditions to calibrate the C-A plane. The result is that bound-
aries are moved with respect to a local classification instead of
changing the C value.
The shift in the rest-frame wavelength of observations is
however more difficult to estimate. Indeed the question that
arises here is whether the morphological type estimated at high
redshift would be the same if observed at low redshift. When ob-
serving a galaxy in the K-band at redshift z ∼ 1, the equivalent
rest-frame wavelength will be around the z band, however, when
observed in the I-band, the rest-frame will be around the B band.
That implies that a mismatch can exist in the morphological
classification since we are not probing the same morphological
blocks. To correct for this effects we need to “move the objects”
into a common rest-frame wavelength. This is the called mor-
phological k correction. The method employed by Brinchmann
et al. (1998) consists in determining the morphology from a local
sample, redshifting the objects using SED models, and looking
at the fraction of galaxies that move in to an other morphologi-
cal class. A drift coefficient that characterizes the drift from cat-
egory X to category Y is thus defined as
DXY =
NX→Y
NX
· (2)
Once the fraction of missclassified objects is determined, the ob-
served number of objects in class X can be related to the true
number:
NobsX = NX +
∑
NYDYX − NX
∑
DXY. (3)
Here we proceed as follows: Brinchmann et al. (1998) com-
puted the coefficients to shift from the I observed morphology to
the R rest frame morphology, we use those coefficients to correct
the observed HST morphology of our sample to the one observed
in the R rest frame band, since the filter used for observations is
the same (F814W). Once we have this corrected morphology,
we can compare it to the NACO uncorrected morphology. This
can be done because the observed sample is exactly the same in
the K and in the I-band. If we were in the same rest-frame band,
we should find the same morphology.
We use the coefficients computed by Brinchmann et al.
(1998) to correct the ACS morphology and divide the sample
into two redshift bins (z < 0.8 and z > 0.8). Results are shown
in Fig. 15.
Fig. 15. Redshift distribution for the three morphological types. We
plotted the Brinchmann et al. (1998) sample (circles) and our sample
observed with ACS (squares) and with NACO (triangles). Brinchmann
et al. (1998) and ACS data are corrected to the R rest-frame band. The
NACO sample is observed from the K-band and no correction has been
applied. The ACS and NACO samples have been separated into two
redshift bins (z < 0.8 and z > 0.8). The represented redshifts are the
median redshifts of each bin.
– At low redshift (z < 0.8) the corrected I-band distributions
and the uncorrected K-band are similar. The fact that there
is no significant difference between the rest-frame R band
and the uncorrected K-band population indicates that, when
observing in the K-band, there is no need for morphological
k correction.
– At higher redshift, the K-band distribution tends to give a
larger fraction of bulge-dominated objects and a lower frac-
tion of irregular objects than the I-band data. This can be
caused by the fact that the drift coefficients computed by
Brinchmann et al. (1998) might contain errors. Since they
are based on SED fitting, it is logical to think that errors are
more important for high-redshift objects. This would explain
why the results are consistent at low redshift. It can also be
a consequence of the size of the sample: as the number of
objects per bin is small, errors in the classification of a small
fraction can lead to discrepancies between the two bands.
This issue will certainly be solved with a larger sample.
7. Summary and conclusions
We analyzed the morphologies of a sample of 79 galaxies in the
near-infrared thanks to adaptive optics imaging at a resolution
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Fig. 16. C-A cut for the ACS images. The same classification procedure has been repeated for the same sample observed with ACS in the I-band.
Left: simulated objects. Right: real objects. Circles: B/T < 0.2, Filled squares: B/T > 0.8, crosses: real objects. Dotted line is the border used in
Brinchmann et al. (1998) to separate bulge dominated from disk dominated, dashed line is the one computed in the paper.
Table 5. Morphological k correction: morphological differences when
observing in the K and I-bands. The same objects observed in
the K and I bands present different morphologies. The images size is
1.7′ × 1.7′.
NACO ACS
morph. type image Zphot image morph. type
Disk dom. 1.090 Irr.
Irr. 0.4223 Irr.
Disk dom. 0.6689 Irr.
Bulge dom. 1.17460 Disk dom.
Disk dom. 0.6689 Irr.
Disk dom. 0.8861 Irr.
Disk dom. 0.7394 Irr.
of 0.1′′. Thanks to extensive simulations, we showed that adap-
tive optics can be used to obtain reliable high-resolution 4mm
morphological information in an automated way and is thus
adapted to large observation programmes:
– Galaxy parameters (bulge fraction, disk scale length, bulge
effective radius) can be estimated by means of model fitting
with errors lower than 20% up to Ks = 19. This is compara-
ble with space data.
– Galaxies can be separated into three main morphological
bins up to Ks = 21, with at least 70% of good identifications
and 66% up to Ks = 22.
– For fainter galaxies (22 < Ks < 23) the accuracy of the
morphological classification decreases. Simulations show
that bulge-dominated and disk-dominated galaxies can be
separated with only 55% accuracy at Ks = 23.
We obtain, for the first time, an estimate of the mix of morpho-
logical types of the galaxy population up to z ( 1 from ground-
based K-band observations with high spatial resolution compa-
rable or better than visible imaging from space. We demonstrate
that estimating morphology from K-band data at z ( 1 is not
affected by morphological k correction, as there is no signifi-
cant difference between our population and the corrected I-band
population. We find that the fraction of irregulars at z ( 1 is
about 12%± 2.7% using automated classification methods. This
is higher than what is found in local surveys, confirming the
well-established trend toward an increasing fraction of irregular
galaxies with redshift as observed from surveys in the visible.
Our small sample does not allow us to reach firm conclusions
on the evolution of the fraction of late-type or early-type galax-
ies, but classifying galaxies from K-band AO imaging data is
demonstrated to be reliable.
From this work it seems clear that adaptive optics can be
used for observational cosmology with reliable accuracy, and
consequently data of this type should contribute to a better un-
derstanding of galaxy evolution in the future. However, it is still
a new technique and technical difficulties exist, such as vari-
able PSF, small fields, subsampling and the need of guide stars
that make the use of classical reduction methods more difficult.
This is now easier with laser guide stars becoming available and
new sets of utilities like the ones we are developing to enable
easy data processing and analysis of adaptive optics data for the
community. This opens the way to observing the large samples
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required to reach a robust statistical accuracy. We are planning to
enlarge our sample by observing a large number of areas around
bright stars in the COSMOS field, which will strongly reduce
uncertainties in the study of morphological evolution.
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ABSTRACT
Context. Morphology is the most accessible tracer of the physical structure of galaxies, but its interpretation in the framework of
galaxy evolution still remains a problem. Its dependence on wavelength renders the comparison between local and high redshift
populations difficult. Furthermore, the quality of the measured morphology being strongly dependent on the image resolution, the
comparison between different surveys is also a problem.
Aims. We present a new non-parametric method to quantify morphologies of galaxies based on a particular family of learn-
ing machines called support vector machines. The method, which can be seen as a generalization of the classical C/A clas-
sification but with an unlimited number of dimensions and non-linear boundaries between decision regions, is fully au-
tomated and thus particularly well adapted to large cosmological surveys. The source code is available for download at
http://www.lesia.obspm.fr/∼huertas/galsvm.html
Methods. To test the method, we use a seeing limited near-infrared (Ks band, 2, 16 µm) sample observed with WIRCam at CFHT at
a median redshift of z ∼ 0.8. The machine is trained with a simulated sample built from a local visually classified sample from the
SDSS, chosen in the high-redshift sample’s rest-frame (i band, 0.77 µm) and artificially redshifted to match the observing conditions.
We use a 12-dimensional volume, including 5 morphological parameters, and other characteristics of galaxies such as luminosity and
redshift. A fraction of the simulated sample is used to test the machine and assess its accuracy.
Results. We show that a qualitative separation in two main morphological types (late type and early type) can be obtained with an
error lower than 20% up to the completeness limit of the sample (KAB ∼ 22), which is more than 2 times better that what would
be obtained with a classical C/A classification on the same sample and indeed comparable to space data. The method is optimized
to solve a specific problem, offering an objective and automated estimate of errors that enables a straightforward comparison with
other surveys. Selecting the training sample in the high-redshift sample rest-frame makes the results free from wavelength dependent
effects and hence its interpretation in terms of evolution easier.
Key words. galaxies: fundamental parameters – galaxies: high-redshift – methods: data analysis
1. Introduction
The process of galaxy formation and the way galaxies evolve
is still one of the key unresolved problems in modern astro-
physics. In the currently accepted hierarchical picture of struc-
ture formation, galaxies are thought to be embedded in massive
dark halos that grow from density fluctuations in the early uni-
verse (Fall & Efstathiou 1980) and initially contain baryons in a
hot gaseous phase. This gas subsequently cools, and some frac-
tion eventually condenses into stars (Lilly et al. 1996; Madau
et al. 1998). However, many of the physical details remain uncer-
tain, in particular the process and history of mass assembly. One
! Based on observations obtained at the Canada-France-Hawaii
Telescope (CFHT) which is operated by the National Research Council
of Canada, the Institut National des Sciences de l’Univers of the Centre
National de la Recherche Scientifique of France, and the University of
Hawaii.
classical observational way to test those models is to classify
galaxies according to morphological criteria, i.e., the organiza-
tion of their brightness as projected on the sky’s plane and ob-
served at a particular wavelength, defined in the nearby Universe
(Hubble 1936; de Vaucouleurs 1948; Sandage 1961), and to fol-
low this classification across time (Abraham et al. 1996; Simard
et al. 2002; Abraham et al. 2003). Comparison of distant popula-
tions with those found in the nearby Universe might help to clar-
ify the formation history of the galaxy (Cole et al. 2000; Baugh
et al. 1996). Progress in this field has come from observing
deeper and larger samples, but also from obtaining higher spatial
resolution at a given flux and at a given redshift. In the visible,
progress has been simultaneous on those two fronts, thanks in
particular to the ultra-deep HDF fields observed with the Hubble
Space Telescope (HST). HST imaging has brought observational
evidence that galaxy evolution is differentiated with respect to
morphological type and that a large fraction of distant galaxies
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have peculiar morphologies that do not fit into the elliptical-
spiral Hubble sequence (Brinchmann et al. 1998; Wolf et al.
2003; Ilbert et al. 2006b).
However, the difficulty in quantifying morphology of high
redshift objects with a few simple, reliable measurements is
still a major obstacle. Indeed, with the increasing number of
cosmological surveys available today, classical visual classifica-
tions become useless and automated methods must be employed.
Globally there exist two main approaches. The first one, known
as parametric, consists in modeling the distribution of light with
an analytic model and fitting it to the real galaxy. A commonly
used parameter in this approach is the bulge-to-disk (B/D) light
ratio that correlates with qualitative Hubble type classifications,
and can be obtained by fitting a two-component profile (Simard
et al. 2002; Peng et al. 2002). The main advantage of such a
method is that the fitting output provides a quantitative morphol-
ogy, i.e. a complete set of parameters that describe the galaxy’s
shape (e.g. disk scale length, bulge effective radius). Results are,
unfortunately, often degenerated because of the high number of
parameters to be adjusted (Huertas-Company et al. 2007), even
when the residuals are almost null, and the obtained accuracy
strongly depends on the observing conditions (e.g. angular reso-
lution, S/N). Moreover, this approach assumes that the galaxy is
well described by a simple, symmetric profile, which is not true
for irregular or well resolved objects.
The second approach is called non-parametric and basically
consists in measuring a set of well-chosen parameters that cor-
relate with the Hubble type. The main advantage of this method
is that it does not assume a particular analytic model and can
therefore be used to classify regular as well as irregular galax-
ies. The resulting morphology however will be more qualitative.
Abraham et al. (1996) first proposed this method by defining
the concentration and asymmetry (C and A) parameters. They
showed that plotting those values in a 2D plane results in a quite
good separation between the three main morphological types
(early type, late type and irregulars). Subsequent authors then
modified the original definitions to make C and A more robust to
surface-brighntess selection, centering errors or redshift depen-
dence (Brinchmann et al. 1998; Wu 1999; Bershady et al. 2000;
Conselice et al. 2000), and introduced new parameters. In par-
ticular a third parameter, the smoothness (S), was proposed by
Conselice et al. (2003) and gave its name to the CAS morpholog-
ical classification system. More recently Abraham et al. (2003)
and Lotz et al. (2004) proposed two new parameters: the Gini
coefficient that correlates with concentration, and the M20 mo-
ment. Each of these parameters brings a different amount of in-
formation concerning the galaxy shape. However, because of the
so-called “curse of dimensionality”, adding additional parame-
ters does not always result in a significant gain. The informa-
tion added should indeed outweigh the penalty of complicating
the classification procedure, and this depends on the analyzed
sample. Consequently, one interesting question is under which
conditions it becomes useful to use all these parameters simul-
taneously. There is no way, however, with classical approaches
to use more than 3 parameters simultaneously. Bershady et al.
(2000) made a first attempt to do a multi-parameter analysis on
a nearby sample using a 4 dimensional space, including con-
centration and asymmetry as well as luminosity and color infor-
mation. They found correlations between those parameters and
defined six 2D planes resulting from the combinations of those
parameters. The classification however, was done independently
in each plane without considering all the information simulta-
neously. In the framework of the COSMOS consortia (Scoville
& COSMOS Team 2005), Scarlata et al. (2006) have recently
made a step forward by proposing a multi-parameter classifi-
cation scheme (ZEST) based on the positions of galaxies in a
three dimensional space, resulting from a principal component
analysis on a 5 dimensional space. The method uses almost all
the information contained in the 5 parameters, but the final cali-
bration is done in 3 dimensions.
Another key point in this kind of analysis is to correctly cal-
ibrate the volume, i.e. to correctly estimate the decision regions.
One approach is to use boundaries defined in the nearby uni-
verse from a visually classified sample and assume that they
will remain unchanged for a sample at high redshift, observed
at a different wavelength and with another instrument (Abraham
et al. 1996). However, it is well known that the galaxy morphol-
ogy depends on wavelength (K-correction) and on the observing
conditions, which is why some corrections should be applied to
take these effects into account (Brinchmann et al. 1998). Another
approach consists in visually classifying a fraction of the sample
and plotting the boundaries according to the positions of galaxies
in the space (Menanteau et al. 2006; Scarlata et al. 2006). This of
course takes into account the observing conditions of the sample
but requires enough resolution and S/N to be able to decide the
galaxy morphology visually. This is possible for space observa-
tions but becomes more difficult for ground-based observations,
where the low resolution does not allow a reliable visual clas-
sification. In all these approaches, boundaries are forced to be
linear (2D lines or hyper-planes) and are generally plotted man-
ually, which introduces a subjective element that makes a correct
estimate of errors more difficult.
In this paper, therefore, we propose a generalization of
the non-parametric classification that uses an unlimited num-
ber of dimensions and non-linear separators, enabling us to use
all the information brought by the different morphological pa-
rameters simultaneously. The approach uses a particular class of
learning machines (called support vector machines) that finds the
optimal decision regions in a volume using a training set. Here,
we build this training set from a local sample that is transformed
to reproduce the physical and instrumental properties of the sci-
ence sample, allowing one to use it even on seeing-limited ob-
servations. The algorithm defines, in an automated way, the opti-
mal decision regions using multi-dimensional hyper-surfaces as
boundaries. It therefore allows a straightforward comparison be-
tween different science samples. The classification scheme that
we propose is intended as a framework for future studies on large
cosmological fields.
The paper proceeds as follows: generalities on pattern recog-
nition, and in particular on support vector machines (SVM), are
described in the next section. In Sect. 3 we make sure that SVM
work properly when applied to a nearby sample, and investigate
the effect of adding dimensions to a well-resolved sample. In
Sect. 4, we describe the general steps of the proposed method
to classify high-redshift objects. We show, in particular, how the
training set is built to reproduce the real sample properties (4.1),
we define the parameters measured for the morphological clas-
sification (4.3) and we finally describe several tests performed to
probe the accuracy of the method (4.4).
We use the following cosmological parameters through-
out the paper: H0 = 70 km s−1 Mpc−1 and (ΩM,ΩΛ,Ωk) =
(0.3, 0.7, 0.0).
2. Generalities on pattern recognition
Suppose we take a set of observations of a given phenomenon,
in which each observation consists of a vector xi ∈ Rn, i = 1, ..., l
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and an associated “truth” yi. For instance, in a classical concen-
tration and asymmetry classification plane, xi would be a 2D
vector whose components are the concentration and the asym-
metry, and yi would be 0 if the galaxy is irregular, 1 if it is disk
dominated, and 2 if it is bulge dominated. We then call learning
machine, a machine whose task is to learn the mapping xi %→ yi
defined by a set of possible mappings x %→ f (x, α). A particular
choice of α generates what is called a “trained machine”.
2.1. Support vector machines
Support vector machines are a particular family of learning ma-
chines, first introduced by Vapnik (1995) as an alternative to neu-
ral networks, and that have been successfully employed to solve
clustering problems, specially in biological applications.
In order to simplify the description of the most important
points concerning SVM we will focus on a 2 class classifica-
tion problem: {xi, yi}, i = 1, ..., l yi ∈ {−1, 1}, xi ∈ Rd without
loss of generalization. The basic idea is to find a hyperplane that
separates the positive from the negative examples. If this plane
exists, the points x that lie on the hyperplane satisfy w ·x+b = 0,
with w normal to the hyperplane; |b|/‖w‖, the perpendicular dis-
tance from the hyperplane to the origin. d+(d−), will then be the
shortest distance from the separating hyperplane to the closest
positive (negative) example. The “margin” is defined: d+ + d−.
The algorithm will then simply look for the separating hyper-
plane with the largest margin. This can be formulated as follows:
1. xi · w + b ≥ +1 for yi = +1
2. xi · w + b ≤ −1 for yi = −1.
The training points for which the equalities hold and whose
removal would change the solution are called support vectors
(Fig. 1).
It is possible (and it is the most common case) that there is
no linear hyperplane that perfectly separates the two data sets. In
this case we can relax constraints by introducing a positive stack
variable ξi, i = 1, ..., l and the equations become then:
1. xi · w + b ≥ +1 − ξi for yi = +1
2. xi · w + b ≤ −1 + ξi for yi = −1.
The global effect is to change the objective function to be min-
imized to ‖w‖2/2 + T (∑ ξi), where T is a parameter to be cho-
sen by the user, a larger T corresponding to assigning a higher
penalty to errors.
Another feature that can be added to solve more complex
problems are non linear decision functions. To do this, we map
the data to some other (possibly infinite dimensional) Euclidian
space H: Φ : Rd %→ H where the data can be linearly separable
by some hyperplane. Since the only way in which the data appear
in the training problem is in the form of dot products xi · x j then
the training algorithm would only depend on the data through
dot products in H, i.e. on functions of the form Φ(xi) · Φ(x j). If
there is a “kernel function” K such that K(xi, x j) = Φ(xi) ·Φ(x j),
we would never need to explicitly know what Φ is. Examples
of kernels are: K(x, y) = (x.y + 1)p (Polynomial), K(x, y) =
e−g‖x−y‖
2 (Gaussian RBF).
In summary, SVM are a particular family of learning ma-
chines that:
– for linearly separable data, simply look for the optimal sep-
arating hyperplane between distributions by maximizing the
margin;
– for non separable data, a “tolerance” parameter C must be
added that controls the tolerance to errors;
Fig. 1. 2D illustration of the three cases of SVM classification. Top left:
linearly separable data with linear boundaries. Top right: non-linearly
non-separable data with linear boundaries. Bottom: non-linearly non-
separable data with non-linear borders.
– for non linear non separable data, a kernel function is built
that maps the space into a higher dimensional space where
the data are linearly separable. The kernel parameters must
be then adjusted too.
2.2. Application to galaxies
Abraham et al. (1996) proposed the idea of measuring some
well-chosen parameters on a galaxy image that can be easily
correlated with its morphology. In their paper they introduced
the concentration, which basically measures the fraction of light
contained in an inner isophote, and the asymmetry, which mea-
sures the degree of symmetry of the galaxy. They showed that
plotting the logarithms of those values in a 2D plane results
in quite a good separation between the three main morpholog-
ical populations: early-type, late-type and irregulars. They con-
sequently plotted linear separators to define the regions and clas-
sified a set of galaxies with unknown morphology according to
their positions in the so-called C/A plane. In other words, they
tried to maximize the margins between 3 populations in a 2 di-
mensional space using linear separators and a logarithmic ker-
nel. The same task can be done in a 3 dimensional space (CAS,
Conselice et al. 2003) but it becomes simply impossible with
more than 3 dimensions. In this sense, SVM offer a straightfor-
ward generalization of this method since they can separate sam-
ples with an unlimited number of dimensions and use non-linear
boundaries.
Previous works (Abraham et al. 1996; Brinchmann et al.
1998) have shown that morphological classification is far from
being a linearly separable problem, since the contamination in
the C/A plane is quite high. We have chosen therefore to use the
most general SVM, i.e. a non linear machine with an RBF ker-
nel. A machine is thus parameterized with two parameters: the
tolerance (T ) and the kernel exponential factor (g). Each possi-
ble combination of those two parameters generates a family of
functions fT,g(α, xi). T and g must be fixed before performing the
training and α is the result of the training procedure. There exist
several techniques for finding the best T and g values for a given
problem; here we will use a cross-validation method described
in Chang & Lin (2001). This simply consists in performing a
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Table 1. Comparison of the accuracy of three classifications of the SDSS sample: classical C/A, SVM C/A and 4D SVM. The table shows for each
method the relations between the visual and the predicted morphological classes. The number of objects are enclosed in parentheses. (See text for
details.)
Classical C/A SVM C/A SVM 4D
Early-type Late-type Early-type Late-type Early-type Late-type
Visual early-type 0.80 (254) 0.09 (17) 0.79 (256) 0.08 (15) 0.79 (251) 0.10 (20)
Visual late-type 0.20 (65) 0.91 (172) 0.21 (72) 0.92 (166) 0.21 (67) 0.90 (171)
systematic search over a grid of possible values and selecting
the pair that gives the best results.
Our goal is therefore to train a support vector based ma-
chine to estimate the morphology of a high redshift sample.
Throughout the paper we use the free available package libSVM
(Chang & Lin 2001). The procedure is basically the same as in a
classical C/A classification but using a trained SVM to plot the
optimal boundaries. As we show below, this allows us to use
more than two morphological parameters simultaneously, and
also to measure errors in an automated and objective way, which
is essential for comparing different classifications.
3. Test on a well-resolved nearby sample
3.1. Classical C/A classification versus 2D SVM
In order to verify that SVM work properly when applied to mor-
phological classification of galaxies, we start with a simple test,
i.e. classifying a local sample from the Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) in the i band, that has been visually classified (Tasca
& White 2005). Galaxies are nearby and consequently well-
resolved and with a high S/N. Classical C/A classifications have
been proved to give good results in such cases (e.g. Abraham
et al. 1996; Menanteau et al. 2006), therefore the idea is to ver-
ify that we get at least the same results using SVM and that no
extra-biases are introduced.
We therefore measure concentration and asymmetry parame-
ters (see Sect. 4.3 for details). On the one hand we try to plot the
best linear boundary by eye as usually done to separate galaxies
into two classes (late type and early type), while on the other
hand we train a SVM, finally, we compare the outputs. Figure 2
shows the two resulting boundaries. The shape of the boundaries
are quite different since SVM does not produce a linear bound-
ary, but when looking at the global accuracy we see that both
methods are fully consistent. Indeed, the completeness (the frac-
tion of visual classified galaxies that are correctly recovered) and
the contaminations (the fraction of visual classified galaxies that
are misclassified) are practically the same for the two methods
(see Table 1).
To confirm this consistency and to verify that no extra bi-
ases are introduced, we also made a one-to-one comparison
of all the galaxies classified with the two methods. We find
that 98% (94%) of the early-type (late-type) galaxies classified
with the classical C/A method are also classified as early-type
(late-type) using the trained SVM.
We conclude that for a high S/N well-resolved sample, such
as the SDSS sample, the use of SVM to plot the boundaries is
equivalent to using classical procedures. The major advantage,
however, is that the boundary is plotted automatically to mini-
mize the errors.
Fig. 2. C/A classical classification (left) versus C/A SVM classification
(right) of 500 nearby objects. Triangles are galaxies visually classified
as late-type and circles are galaxies visually classified as early-type.
Numbers show the probability that the predicted morphological type is
the same as the visual one.
3.2. Classical C/A classification versus 4D SVM
Since one of the main advantages of using SVM is that it can
work with an unlimited number of parameters, we investigate the
effect of adding dimensions to the SVM classification. We thus
classify the same sample as above but with four morphological
parameters instead of two: concentration, asymmetry, smooth-
ness and gini (see Sect. 4.3 for details on how they are calcu-
lated) and compare the outputs. Results are shown in Table 1.
We see that there is no significant gain for this particular case.
This suggests that, as proven in previous works (e.g. Abraham
et al. 1996; Menanteau et al. 2006), when dealing with a well-
resolved and high S/N sample, concentration and asymmetry are
enough to obtain an accurate morphological classification.
4. Going to higher redshift
When observing objects at higher redshift with a ground-based
telescope the S/N decreases, galaxies become poorly resolved
and consequently more symmetric and less concentrated (e.g.
Conselice et al. 2000). The separation in the C/A plane turns out
to be less clear. For this reason, space data such as HST imag-
ing are widely used for those purposes, and classifications based
on colors are usually adopted for ground-based data (e.g. Zucca
et al. 2006). It is known however (e.g. Arnouts et al. 2007) that
a classification based only on colors is highly contaminated by
the presence, for instance, of an important population of “blue”
early-type galaxies, especially at high redshift where the red se-
quence is building up. This is one of the reasons why classifica-
tions based on morphological criteria are preferred. Indeed, with
the increasing amount of data coming from ground-based sur-
veys becoming available today, it would be interesting to know if
it is possible to obtain at least a rough morphological classifica-
tion from these observations. In the following sections we there-
fore investigate whether the possibilities of using a large number
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Fig. 3. Steps for morphological classification (see text for details).
of parameters and non-linear boundaries offered by support vec-
tor machines can help to increase the accuracy of “pure” mor-
phological classifications on high-redshift ground-based data.
4.1. Description of the employed method
The proposed procedure can be summarized in 4 main steps
(Fig. 3):
1. Build a training set: for that purpose, we select a nearby visu-
ally classified sample at a wavelength corresponding to the
rest-frame of the high redshift sample to be analyzed. We
then move the sample to the proper redshift and image qual-
ity and drop it in the high z background. This is fully de-
scribed in Sect. 4.2.
2. Measure a set of morphological parameters on the sample.
3. Train a support vector based learning machine with a fraction
of the simulated sample and use the other fraction to test and
estimate errors.
4. Classify real data with the trained machine and correct for
possible systematic errors detected in the testing step.
In the following sections, we describe each of the steps enumer-
ated above.
4.2. The training set
The most important step in obtaining the morphology with a
non-parametric method is to correctly calibrate the volume filled
by the data in the multi-dimentional space. This is a critical step
since it will determine the decision regions that will be used to
perform the classification. Indeed, galaxy morphology depends
on the physical properties of the galaxy (luminosity, redshift,
wavelength) and on the observing conditions (background level,
resolution). A suitable calibration set should consequently repro-
duce closely all the properties of the sample to be analyzed. One
classical approach consists in visually classifying a fraction of
the sample and using it as a training set to optimize boundaries
(Menanteau et al. 1999, 2006). However, this is not possible for
seeing-limited data where the resolution is too low to enable a re-
liable visual classification. Here, we decide to simulate the high
redshift sample from a visually classified local catalog, selected
in the rest-frame color of the high redshift sample. This has three
main advantages: first, it is free from K-correction effects, sec-
ond it does not introduce any modeling effect, since the used
galaxies are real and finally, the training set is built to reproduce
Fig. 4. Magnitude and redshift distributions of the real and simulated
sample. Solid line: real sample. Dotted line: simulated sample. Error
bars show poissonian errors for the real sample. See text for expla-
nations concerning the differences between the simulated and real
distributions.
the observing and physical properties of the sample to be ana-
lyzed, but it is classified locally, so it does not require a specially
high resolution.
4.2.1. Real sample
In order to test the method, we work on a sample of galaxies
observed with WIRCam at CFHT in the near infrared Ks band.
The field is part of the Canada-France Hawaii Telescope Legacy
Survey (CFHTLS) Deep survey and its near infrared follow-up,
and it is centered on the COSMOS area (Scoville & COSMOS
Team 2005). We use a cutout of 10′ × 10′ to perform all the
tests. The sample is complete up to K(AB) = 22 and the me-
dian photometric redshift is ∼0.8 (Fig. 4). Images are reduced
wit the Terapix pipeline1 and have a pixel scale of 0.15′′ with
a mean FWHM of 0.7′′. These data are particularly interesting
because K-band data have the advantage of probing old stel-
lar populations in the rest-frame, enabling a determination of
galaxy morphological types unaffected by recent star formation.
Moreover, no space data in this wavelength range are available
today. Photometric redshifts come from the publicly available
catalogue from Ilbert et al. (2006a), computed with the LePhare2
code on the CFHTLS Deep survey Terapix release T0003 and its
multi-color photometric catalogs.
1 http://terapix.iap.fr
2 http://cencos.oamp.fr/cencos/CFHTLS/
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4.2.2. Building the sample
We therefore used a local catalog of 1472 objects from the Sloan
Digital Sky Survey in the i band, which roughly corresponds to
the rest-frame of the K-band at z ∼ 1 and has been visually
classified (Tasca & White 2005).
We first generate a random pair of (magnitude, redshift) val-
ues with a probability distribution that matches the real magni-
tude and redshift distribution of the sample to be simulated (see
Fig. 4).
Then, for every galaxy stamp, we proceed in four steps:
1. First, we remove all the foreground stars and all other
sources that do not belong to the galaxy itself. For that pur-
pose we use the SExtractor segmentation map (Bertin &
Arnouts 1996) and replace all the surrounding sources with a
random noise with the same statistics (mean value and vari-
ance) as the real background noise. The foreground stars that
fall within the galaxy are replaced with the mean value in the
galaxy area.
2. Second, we degrade the resolution to reach that at high red-
shift: we measure the FWHM at high redshift ( fhz), con-
vert it to Kpc using a standard ΛCDM cosmology and de-
duce the resolution that the local galaxy must have ( flz).
Then the image is convolved with a 2D Gaussian function
of FWHM =
√
( f 2lz − f 2i ), where fi is the local galaxy’s ini-
tial resolution.
3. Third, the image is binned to reach the expected angular size
at high redshift with the 0.15′′ pixel scale. In this step, the
image is also scaled to its new magnitude. In the scaling
procedure we force the final mean background level of the
simulated stamp to be at least 3 times lower than the real
background. This is to avoiding the local noise dominates
over the high-redshift noise when dropping the galaxy in a
real background. This implies that objects that are too bright
(typically Ks < 17) cannot be simulated since the necessary
scaling factor is too small, and explains the difference be-
tween the real and the simulated magnitude distribution in
Fig. 4. The difference in the faint end is due to the fact that
some simulated objects are not detected by SExtractor.
4. Finally, we drop the galaxy in a real background image.
Figure 5 illustrates the entire procedure for a spiral galaxy.
In summary, we simulate a high redshift sample from a local
sample, selected in the high redshift sample’s rest-frame to avoid
K-correction effects. The sample reproduces the observing con-
ditions (background level, noise, resolution) and physical prop-
erties (redshift and magnitude distribution) of the sample to be
analyzed.
4.3. Measuring morphological parameters
Once the simulated galaxies are dropped in a real background,
we measure the following 5 morphological parameters:
– Concentration: basically, this measures the ratio of light
within a circular or elliptical inner aperture to the light within
a circular or elliptical outer aperture. Generally, it is defined
in slightly different ways by different authors. Here we adopt
the Bershady et al. (2000) definition as for the ratio of the
circular radii containing 20% and 80% of the “total flux”:
C = 5 log(r80/r20). (1)
Fig. 5. Example of simulation for a galaxy. 1: SDSS i band image; 2: im-
age after subtraction of foreground stars; 3: image after convolution;
4: image after binning; 5: final simulated field with real and simulated
galaxies.
We use Conselice’s (2003) definition of the total flux as the
flux contained within 1.5rp (Petrosian radius). For the con-
centration measurement, the galaxy’s center is that deter-
mined by the asymmetry minimization (see below).
– Asymmetry: this quantifies the degree to which the light of
a galaxy is rotationally symmetric. It is measured by sub-
tracting the galaxy image rotated by 180◦ from the original
image:
A =
1
2
(∑
|I(i, j) − I180(i, j)|∑
I(i, j) −
∑
|B(i, j) − B180(i, j)|∑
I(i, j)
)
, (2)
where I is the galaxy image and I◦180 is the galaxy image
rotated by 180◦ about the galaxy’s central pixel, and B is the
average asymmetry of the background. The central pixel is
determined by minimizing A.
– Smoothness: developed by Conselice et al. (2000), this quan-
tifies the degree of small-scale structure. The galaxy image
is smoothed by a boxcar of given width and then subtracted
from the original image:
S = 1
2
(∑
|I(i, j) − IS(i, j)|∑
I(i, j) −
∑
|B(i, j) − BS(i, j)|∑
I(i, j)
)
, (3)
where IS is the galaxy’s image smoothed by a boxcar of
width 0.25rp.
– Moment of Light: introduced by Lotz et al. (2004), the total
second-order moment Mtot is the flux in each pixel fi mul-
tiplied by the squared distance to the center of the galaxy,
summed over all the galaxy pixels assigned by the SExtractor
segmentation map: Mtot =
∑ fi[(xi − xc)2 + (yi − yc)2],
where xc and yc is the galaxy’s center. The second-order mo-
ment of the brightest regions of the galaxy traces the spatial
distribution of any bright nuclei, bars, spiral arms and off-
center star clusters. We define M20 as the normalized second-
order moment of the 20% brightest pixels of the galaxy.
– Gini Coefficient: this is a statistic based on the Lorentz curve,
i.e. the rank-ordered cumulative distribution function of a
population’s wealth, or in this case a galaxy’s pixel val-
ues (Abraham et al. 2003). For the majority of local galax-
ies, the Gini coefficient is correlated with the concentration
index and increases with the fraction of light in a central
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Table 2. Comparison of the accuracy of three classifications of the WIRCam sample: classical C/A, SVM C/A and 12D SVM. The table shows
for each method the relations between the visual and the predicted morphological classes. The number of objects are enclosed in parentheses. (See
text for details.)
Classical C/A SVM C/A SVM 12D
Early-type Late-type Early-type Late-type Early-type Late-type
Visual early-type 0.59 (96) 0.51 (321) 0.57 (304) 0.45 (113) 0.75 (365) 0.18 (52)
Visual late-type 0.41 (65) 0.49 (309) 0.43 (236) 0.55 (138) 0.25 (149) 0.82 (225)
component. However, unlike C, G is independent of the
large-scale spatial distribution of galaxy’s light. Therefore,
G differs from C in that it can distinguish between galaxies
with shallow light profiles (which have both low C and G)
and galaxies where much of the flux is located in a few pix-
els but not at the center (having low C but high G).
Each of the above parameters measures different properties of a
galaxy and therefore give a different amount of information con-
cerning the galaxy’s morphological type. For instance, Lotz et al.
(2004) used the M20/Gini plane to identify merger candidates,
whereas the C/A plane is tipically used to separate late from
early type galaxies. A multi-dimensional analysis allows one to
use all the information brought by each of the morphological
parameters simultaneously to increase the accuracy of the clas-
sification. Moreover, previous works have shown that the mea-
sured parameters might also depend on the size, the luminosity
or the redshift of the galaxy (Brinchmann et al. 1998; Bershady
et al. 2000). Therefore, including non-morphologcial parameters
should help the machine to take into account systematic trends
in the morphological parameters due to luminosity or size varia-
tions. We thus measure 7 more parameters that we distribute in
4 classes: shape, size, luminosity and distance, according to the
kind of information they measure:
– Shape: we include 2 shape parameters, the galaxy elliptic-
ity as measured by SExtractor, i.e. the ratio of the minor and
major axes of the isophotal ellipses describing the galaxy,
and the !"#$$_$%#& parameter, also from SExtractor. This
parameter is intended to separate galaxies from stars and re-
sults from a neural network classification. Since it spans a
continuum range between 0 and 1, it can be interpreted as a
measure of the galaxy’s compactness.
– Size: the size parameters include the isophotal galaxy area
and the petrosian radius.
– Luminosity: we use the apparent magnitude of the galaxy
and the mean surface brightness.
– Distance: we adopt the photometric redshift as a measure of
the distance.
4.4. Training and testing
We perform several tests to probe the accuracy of the proposed
method. For all the tests we adopt the same procedure: we use
a fraction of the simulated catalogue (typically 500 galaxies) to
train the machine, and the remaining 1000 objects to test it by
looking at the fraction of galaxies that are correctly classified.
We limit the analysis to only 2 broad morphological classes (late
type and early type). The main reason for this choice is that there
are too few irregular galaxies in the employed local sample to
define a class. There is, however, no loss of generalization and
the same analysis can be performed with an unlimited number
of classes, provided of course that they are correlated with
measured parameters.
4.4.1. Classical C/A classification versus 2D SVM
The first point we try to answer is how good would the clas-
sification of this sample be using a classical linear C/A clas-
sification. We therefore take the brightest objects of the sam-
ple (with known visual morphology) (Ks < 20) and try to plot
a linear boundary between the two distributions. As expected,
the distributions are now poorly separated and plotting a linear
boundary becomes extremely difficult. This is confirmed when
trying to classify the whole sample (Table 2): the completeness
and contaminations are basically the same as we would have ob-
tained with a random choice. We conclude that concentration
and asymmetry alone cannot be used on this sample to obtain a
reliable morphological classification.
In a second step, we classify this sample with a SVM ma-
chine with the same two parameters. Results are shown in
Table 2. We observe a slight gain due to the fact that SVM can
adapt boundaries in a non-linear way, but the accuracy is still
comparable with a random choice.
4.4.2. nD versus 2D SVM
Global effect. We then trained 2 machines: the first one, with
only 2 parameters (C and A), which should globally give the
same results as a classical C/A classification as shown in Sect. 3,
and the second one with 12 parameters described above. We then
tested both machines by looking at the fraction of galaxies that
are correctly classified. Results for the whole sample are sum-
marized in Table 2. We observe that including more than two
parameters in the classification results in a significant gain for
this sample where C/A alone has accuracy comparable to a ran-
dom choice. Indeed we almost recover the same accuracy that
was obtained on the nearby sample (Table 1).
Robustness. We now try to establish the robustness of this ef-
fect. For this purpose, we look at the accuracy of the classifica-
tion as a function of 3 main properties of the galaxies: luminos-
ity, distance and area (Fig. 6). We progressively add objects and
measure each time: a) the global accuracy, i.e. the fraction of
galaxies that are classified correctly by the machine, and b) the
accuracy per morphological type, i.e. the fraction of predicted
early (late) type galaxies that are visually classified as early (late)
type respectively: NE→E (NS→S ).
Several conclusions can be made from this comparison:
– First, using more than two parameters simultaneously clearly
increases the global accuracy of the classification in all the
redshift, area or luminosity ranges. Indeed, the mean frac-
tion of correct classifications in the 2 dimensional machine
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Fig. 6. Cumulative accuracy of classifications for a 2D machine (left column) and a 12D one (right column) as a function of magnitude (a) and b)),
area (c) and d)) and redshift (e) and f)). A sample of ∼1000 galaxies simulated from real SDSS galaxies is used (see text for details). Solid lines
show the global accuracy, i.e. the number of galaxies correctly identified, dotted and dashed lines show the fraction of early type and late type
galaxies classified correctly, respectively. Stamps in the right column show a typical galaxy for every magnitude, area and redshift range.
is around ∼60% and decreases to ∼50%, which means that
there is a high contamination in the C/A plane, whereas it
rises to more than ∼80% when using a 12 dimensional ma-
chine, which is comparable to what is obtained in space ob-
servations (Brinchmann et al. 1998; Menanteau et al. 2006).
– Second, the gain is even higher when looking at the NE→E
and NS→S coefficients. For the C/A classification, there is
indeed an asymmetric response of the machine: early type
galaxies are better identified (∼65%) whereas the fraction of
late type is significantly lower (∼50%), which means that an
important fraction of late type galaxies are classified as early
type. This will result, when doing the classification, in an im-
portant bias towards too a high fraction of elliptical galaxies.
However, in the 12 parameter classification, the accuracies
are almost perfectly symmetric for the two morphological
types.
– Third, when looking at the evolution as a function of dis-
tance, size and luminosity, the 12 dimensions machine re-
sults in a more stable response, in particular as a function of
magnitude and redshift.
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Fig. 7. Accuracy of the classification as a function of the number of
parameters. The first point corresponds to a classical C/A classifica-
tion and each new point adds a dimension. Parameters are classified in
5 classes: morphology, shape, size, luminosity, and distance.
4.4.3. How to fix the number of parameters?
In Sect. 4.4.2 it is shown that the use of more than 2 dimen-
sions to obtain morphology clearly increases the accuracy of the
global classification. However, this raises two questions. Are all
these parameters necessary? Might some parameters introduce a
degeneracy and consequently reduce the machine’s accuracy?
To try to answer these questions we make a single test that
consists in training several machines with an increasing number
of parameters. We thus start with a classical 2 parameter machine
(C and A) and we progressively add dimensions until we reach
the 12 dimensions described in the previous section. Results are
plotted in Fig. 7. As above, we plotted the global accuracy and
the accuracy per morphological type. The dimensions are sepa-
rated into 5 categories (morphology, shape, size, luminosity and
distance).
Two important points arise at first sight. First, not all the
parameters bring the same amount of useful information. The
morphology and the shape carry practically the amount of infor-
mation necessary to reach 80% accuracy. Second, the accuracy
is a monotonic function of the number of parameters; adding a
parameter can result in an almost unchanged accuracy (for in-
stance, the magnitude) but never reduces it. This is particularly
important, since it means that including more parameters than
necessary does not result in a degeneracy. In addition, adding di-
mensions does not result in a significant increase of the comput-
ing time.
4.4.4. Influence of the training set
The method we adopted here for building the training set aims
to reproduce the observing conditions and physical properties of
the sample in order to reduce errors due to the difference between
the training and the science samples. The machine is therefore
trained to solve a specific problem and should be trained differ-
ently for every science sample. We now measure the importance
of this effect by simulating the same sample as if it was observed
by the adaptive optics system NACO installed on the VLT. We
use NACO data that have been observed in the Ks band with 2
to 3 h exposure time for each pointing (Huertas-Company et al.
2007). The total area covered by these data reaches 7 arcmin2
and the mean resolution is 0.1′′. We therefore repeated the same
procedure but dropped the simulated catalogue in a real NACO
background. We then trained the machine with this sample and
Table 3. Accuracy of the classification when using a machine trained
with a sample with different properties than the science sample – see
text for details.
WIRCam model NACO model
Global 0.83 0.62
NE→E 0.81 0.96
NS→S 0.84 0.24
tried to classify the WIRCam simulated sample with the trained
machine.
Results are shown in Table 3. The global accuracy of the
classification falls to 62%, i.e. 40% of contaminations when us-
ing the NACO model to classify WIRCam galaxies. In particular,
there is a systematic drift from late to early type galaxies. The
training set must therefore be carefully built to take into account
all the observing conditions.
5. Summary and conclusions
We have presented a new method to perform morphological clas-
sification of cosmological samples based on support vector ma-
chines. This method can be seen as a generalization of the clas-
sical non-parametrical C/A classification method but with an
unlimited number of dimensions and non linear boundaries be-
tween the decision regions. The method is specially adapted to
be used on large cosmological surveys since it is fully automated
and errors are estimated objectively, allowing an easy compar-
ison between surveys with different properties. Furthermore,
since the calibration sample is built from a nearby sample, visu-
ally classified and adapted to reproduce the physical and instru-
mental properties, the method can even be employed on seeing-
limited data. Selecting the calibration sample in the high redshift
sample’s rest-frame makes the results robust towards wavelength
dependent effects and makes it easier to interpret them in terms
of evolution.
As a test, we use our method to classify a near-infrared
seeing-limited sample observed with WIRCam at CFHT with
a training set of ∼1500 objects from the SDSS. We show that in-
creasing the number of parameters in the analysis reduces errors
by more than a factor 2, leading to a mean accuracy of ∼80%
of correct classification up to the sample completeness limit
(KAB ∼ 22). Furthermore, the accuracy is a monotonic function
of the number of parameters.
The presented method is intended as a framework for future
studies. In particular, it can be used to look for luminosity and
color evolution as a function of the morphology. However this
method is far more general and can be appplied to many other
samples of galaxies observed with ground-based data, with or
without AO correction. Several applications are be intended in
order to study the effects of local environment and galaxy density
on the morphological evolution of galaxies both in the field and
in rich clusters of galaxies. The library is available for download
at http://www.lesia.obspm.fr/∼huertas/galsvm.html
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ABSTRACT
Context. Morphology is the most accessible tracer of galaxies physical structure, but its interpretation in the framework of galaxy
evolution still remains a problem. Its quantification at high redshift requires deep high angular resolution imaging, that is why space
data (HST) are normally employed. At z > 1, the HST visible cameras probe however the UV flux, dominated by the emission of
young stars, which could bias the estimated morphologies towards late-type systems.
Aims. In this paper we quantify the effects of this morphological k-correction at 1 < z < 2 by comparing morphologies measured in
the K and I-bands in the COSMOS area. Ks-band data have indeed the advantage of probing old stellar populations in the rest-frame
for z < 2, enabling a determination of galaxy morphological types unaffected by recent star formation.
Methods. In paper I we presented a new non-parametric method to quantify morphologies of galaxies on seeing limited images
based on support vector machines. Here we use this method to classify ∼50 000 Ks selected galaxies in the COSMOS area observed
with WIRCam at CFHT. We use a 10-dimensional volume, including 5 morphological parameters, and other caracteristics of galaxies
such as luminosity and redshift. The obtained classification is used to investigate the redshift distributions and number counts per
morphological type up to z ∼ 2 and to compare to the results obtained with HST/ACS in the I-band on the same objects from other
works.
Results. We associate to every galaxy with Ks < 21.5 and z < 2 a probability between 0 and 1 of being late-type or early-type.
We use this value to assess the accuracy of our classification as a function of physical parameters of the galaxy and to correct from
classification errors. The classification is found to be reliable up to z ∼ 2. The mean probability is p ∼ 0.8. It decreases with redshift
and with size, especially for the early-type population but remains above p ∼ 0.7.
Conclusions. The classification is globally in good agreement with the one obtained using HST/ACS for z < 1. Above z ∼ 1, the
I-band classification tends to find less early-type galaxies than the Ks-band one by a factor ∼1.5 which might be a consequence
of morphological k-correction effects. We argue therefore that studies based on I-band HST/ACS classifications at z > 1 could
be underestimating the elliptical population. Using our method, we observe an increase of the early-type population from z ∼ 2
(21.9% ± 8%) to the present (32.0% ± 5%) probably reflecting a progressive building up of the red sequence from late-type objects.
Key words. galaxies: fundamental parameters – galaxies: high redshift
1. Introduction
In the local Universe, the distribution of galaxies is bimodal,
primarily reflecting a relationship between color and morphol-
⋆ Based on observations obtained at the Canada-France-Hawaii
Telescope (CFHT) which is operated by the National Research Council
of Canada, the Institut National des Sciences de l’Univers of the Centre
National de la Recherche Scientifique of France, and the University of
Hawaii.
ogy. On the one hand the spiral-like galaxies are gas-rich, form
stars and are supported by the rotation of their stars and on the
other hand the elliptical-like galaxies are gas-poor, do not form
stars anymore and are supported by the velocity dispersion of
the stars. This is the so-called elliptical-spiral Hubble sequence.
A fundamental question in observational cosmology is how this
bimodality appears across the history of the Universe. Classical
approaches to tackle this question consist in studying the evolu-
tion of the luminosity (e.g. Ilbert et al. 2006b), the star forming
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rate or the mass assembly (e.g. Arnouts et al. 2007) for different
morphological types. For that purpose, large samples of galaxies
are required with a robust estimate of distances, luminosities and
morphological types.
However, the difficulty in quantifying morphology of high
redshift objects with a few simple, reliable measurements is
still a major obstacle. The dependence on angular resolution
and wavelength turns indeed the interpretation in terms of evo-
lution difficult. In order to overcome these difficulties, people
have found alternative solutions such as classifying galaxies by
spectral type (Madgwick et al. 2002) or by spectro-photometric
type (Zucca et al. 2006). However, the direct interpretation of
these results in the framework of galaxy evolution is not straight-
forward since galaxies move from one spectral class to another
by a passive evolution of their stellar populations. A classifica-
tion based on structural parameters is nevertheless less sensitive
to the star formation history and hence more robust to follow
similar galaxies at different redshifts.
In the visible, progress over the last ten years have come in
particular from the Hubble Deep Fields (HDF) observed with the
Hubble Space Telescope. They brought observational evidence
that galaxy evolution is differentiated with respect to morpholog-
ical type and that a large fraction of distant galaxies have pecu-
liar morphologies that do not fit into the elliptical-spiral Hubble
sequence (Brinchmann et al. 1998; Wolf et al. 2003; Ilbert et al.
2006b). There is some evidence indeed that most of the stellar
mass assembly is performed around z ∼ 1.5 − 2 (e.g. Arnouts
et al. 2007). A better understanding of the physical processes that
lead to the present Hubble sequence should come therefore from
observations in this redshift range. In this context, near infrared
observations are particularly important because the Ks-band flux
at z ∼ 1 is less dependent on the recent history of star formation,
which peaks in the UV in rest frame, and gives thus a galaxy
type from the distribution of old stars, more closely related to
the underlying total mass than optical observations. A number
of Ks-band surveys have being carried out using ground-based
telescopes with different spatial coverages and limiting magni-
tudes (e.g. Gardner et al. 1993; McCracken et al. 2000b; Maihara
et al. 2001). In all cases the morphological information is poor
because of the seeing-limited spatial resolution. Some morpho-
logical analysis have been performed using NICMOS on HST
which is the only space instrument available in this wavelength
range. All the results are on small areas involving a few tens of
galaxies (e.g. Conselice & GNS Team 2007; Saracco et al. 2008)
or in clusters (e.g Zirm et al. 2008) but there are no extensive
morphological classifications of field galaxies.
In paper I we proposed therefore a generalization of the non-
parametric morphological classification methods that uses an
unlimited number of dimensions and non-linear separators, en-
abling us to use all the information brought by the different mor-
phological parameters simultaneously. We showed that when ap-
plied to seeing limited data it reduces errors by more than a fac-
tor 2 compared to classical non-parametric methods, leading to
a mean accuracy of ∼80% of correct classifications.
In this paper, we use this method to quantify the mor-
phologies of ∼50 000 galaxies based on structural parameters
measured in the near infrared. Galaxies are observed in the
COSMOS field with WIRCam at CFHT in Ks-band. We per-
form basic statistics such as redhisft and magnitude counts per
morphological type and compare them to the ones obtained on
the same objects using HST/ACS imaging (I-band) in order to
quantify morphological k-correction effects. This classification
is intended as a framework for future studies of the evolution of
counts, luminosities, luminosity densities, correlation function
for each morphological type over several redshift bins.
The paper proceeds as follows: the data set and the sample
selection are presented in the next section. In Sect. 3 we describe
the technique used to quantify morphologies. In Sect. 4, we an-
alyze the results of the classification and show the first statis-
tics. We finally compare the results with the ones obtained with
HST/ACS in Sect. 5 and discuss the effects of morphological
k-correction.
We use the following cosmological parameters throughout
the paper: H0 = 70 km s−1 Mpc−1 and (ΩM,ΩΛ) = (0.3, 0.7) and
the AB system for magnitudes.
2. The data
2.1. Description
The Ks-band data were taken with WIRCam (Thibault et al.
2003) installed at CFHT in the near infrared Ks band (2.2µm).
The field is part of the Canada-France Hawaii Telescope Legacy
Survey (CFHTLS) Deep survey and its near infrared follow-up,
and covers the entire COSMOS area (1.4(o)2 ) (Scoville &
COSMOS Team 2005). Images are reduced with the Terapix
pipeline1 and have a pixel scale of 0.15” with a mean FWHM of
0.7”. Figure 1 shows a cutout of the final reduced image. A more
detailed description of the data set can be found in McCracken
et al. 2008 (in preparation).
The I-band data used in § 5 are part of the COSMOS
HST/ACS field (Koekemoer et al. 2007). The data set consists
of a contiguous 1.64 deg2 field covering the entire COSMOS
field. The Advanced Camera for Surveys (ACS) together with
the F814W filter (“Broad I”) were employed. More precisely, in
this paper we will use the morphological catalogue described in
Tasca et al. 2008 (in preparation).
2.2. Building the Ks-band catalogue
2.2.1. Detection and cleaning
All objects having a 1.5σ signal above sky, over four contiguous
pixels are detected using SE (Bertin & Arnouts 1996).
We then performed a cleaning task in order to separate galax-
ies from stars and spurious detections. This was made using the
SE MU MAX and MAG AUTO parameters that give
the peak surface brightness above the background and the Kron-
like elliptical aperture magnitude, respectively. The distribution
of objects in this parameter space clearly defines three regions
that separate extended sources from point-like or non-resolved
sources and from spurious detections. In this separation scheme,
objects with very faint magnitude and high peak surface bright-
ness are considered as false detections. The final reduced tiles
have several strips where the noise is considerably higher than
in the other regions of the image. Therefore, objects that fall in
these regions were masked. Furthermore a mask was also ap-
plied to the objects that are too close to bright stars (Ks < 15).
We finally obtain, after cleaning and masking, 282 122 non-
spurious sources over the whole field
1 http://terapix.iap.fr
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Fig. 1. 3′ × 2′ cutout of the observed area. Yellow circles are stars, ma-
genta circles are masked objects, blue circles are galaxies and red circles
are galaxies with computed morphology. (see text for details)
2.2.2. Star/galaxy separation
In order to select galaxies from the total K-selected photomet-
ric sample, we have used a number of photometric parameters
to remove candidate stars, as described below. Some of the pa-
rameters that can be used are: (i) the CLASS STAR parameter
given by SE providing the “stellarity-index” for each
object, (ii) the MU CLASS, i.e. the position in the MU MAX-
MAG AUTO plane described above, reliable up to Ks ∼ 20 (iii)
the χ2 of the SED fitting carried out during the photometric red-
shift estimate(Ilbert et al. 2006a), with templates SEDs of both
stars and galaxies.
We decided to use a combination of these criteria. For ob-
jects brighter than Ks = 20, we selected as stars objects having
a CLAS S S T AR > 0.95 and a photometric redshift lower than
0.05 or a stellar spectral class from the SED fitting in addition
to the MU CLASS parameter. For objects with KS > 20 the
MU CLASS parameter was not used and the spectral class was
only used when available. The final sample consists in 27 343
point-like sources and 254 779 galaxies.
2.2.3. The photometric redshift catalogue
We used the code Le Phare (Ilbert et al. 2006a) to measure the
photometric redshift of 278 526 objects in the COSMOS field
with IAB < 25 and multi-wavelenght information. To compute
the photometric redshifts a standard χ2 method (Arnouts et al.
1999) is implemented according to Ilbert et al. (2006a). The
multi-color catalog consists of photometry measurements over
a 3 arcsecond diameter apertures for deep B j,V j, g+, r+, i+, z+
Subaru data, u∗, i∗ Canada-France-Hawaii Telescope bands
(CFHT), u′, g′, r′, i′, z′ information from the Sloan Digital Sky
Survey (SDSS), Ks magnitude from KPNO/CTIO, and F816W
HST/ACS magnitude. We use 1095 spectroscopic redshifts taken
from the zCOSMOS Survey (Lilly & The Zcosmos Team. 2005)
to calibrate the magnitude zero-points. The method applied al-
lows to reach an accuracy σ∆z/(1 + zs) = 0.031 with η = 1.0%
of catastrophic errors, defined as ∆z/(1 + zs) > 0.15.
Our final catalogue has 198684 objects with realiable photo-
metric redshift measurements.
Fig. 2. Redshift distribution for the 44 089 analyzed galaxies. Error bars
are calculated using Poisson
√
n statistics.
2.2.4. The morphological catalogue
The morphological analysis is made in a subsample of the ini-
tial catalogue: first we select only the galaxies which have a
measured photometric redshift. Then we cut the catalogue to
Ks < 21.5 and zphot < 2. This decision is based in a visual in-
spection; objects fainter than 21.5 have a S/N per pixel lower
than 5, so we decided not to include them in the morpholog-
ical study. Simulations of those objects show indeed that the
morphological classifications obtained are highly contaminated.
Photometric redshift above z ∼ 2 are not reliable enough. This
selection results in a final morphological catalogue of 44 089
galaxies. Fig 2 shows the redshift distribution of the final cat-
alogue.
In order to verify precisely whether the sample is com-
plete for all the morphological types and to quantify the selec-
tion effects, we generated 5000 fake galaxies with exponential
(Freeman 1970) and de Vaucouleurs profiles (de Vaucouleurs
1948) of different morphological types (bulge fraction uni-
formly distributed between 0 and 1) and with galaxy sizes uni-
formly distributed between 0” and 1.5” and dropped them in
the real background images. We then tried to detect them with
SE. Results are shown in Figure 3. As we can see, the
sample is complete for all the bulge fraction values up to our
magnitude limit (Ks = 21.5). We also looked at the complete-
ness as a function of size. We generated for that purpose pure
bulge and pure disk profiles with different sizes and detect them
with SE (Fig. 4). As expected bulges are detected up
to fainter magnitudes, however the sample is complete up to
Ks = 21.5 for both bulges and disks for sizes ranging from 0” to
1.5”.
3. Morphology
Galaxies in the catalogue have been separated into two
main morphological types (late-type and early-type) using the
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Fig. 3. Completeness for extended sources as a function of the bulge
fraction as assessed from a mock sample of 5000 galaxies dropped in
the field images.
free available code galSVM2 (Huertas-Company et al. 2007).
galSVM is a non-parametric N-dimensional code based on sup-
port vector machines (SVM) that uses a training set built from a
local visually classified sample. The employed procedure can be
summarized in 4 main steps (see Paper I for more details):
1. Build a training set: we select a nearby visually classified
sample at wavelengths corresponding to the rest-frame of the
high redshift sample to be analyzed. In our case, we want to
simulate Ks-band observations. We used therefore an SDSS
local sample observed in the i and z bands which roughly
corresponds to the rest-frame wavelengths between z ∼ 1
and z ∼ 2 for Ks-band observations. We then move the sam-
ple to the proper redshift and image quality and drop it in the
real background.
2. Measure a set of morphological parameters on the sample.
3. Train a support vector based learning machine with a fraction
of the simulated sample and use the other fraction to test and
estimate errors.
4. Classify real data with the trained machine and correct for
possible systematic errors detected in the testing step.
3.1. The training sample
The most important step in obtaining the morphology with a
non-parametric method is to correctly calibrate the volume filled
by the data in the multi-dimensional space. This is a critical step
since it will determine the decision regions that will be used to
perform the classification. Indeed, galaxy morphology deriva-
tion depends on the physical properties of the galaxy (luminos-
ity, redshift, wavelength) and on the observing conditions (back-
ground level, resolution). A suitable calibration set should con-
sequently reproduce closely all the properties of the sample to be
analyzed. One classical approach consists in visually classifying
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(a)
(b)
Fig. 4. Completeness as a function of size for simulated disks (a) and
bulges (b) as assessed from a mock sample of 5000 galaxies dropped
in the field images. The size is represented by the disk scale length for
disks (rd) and by the bulge effective radius (re) for bulges.
a fraction of the sample and use it as a training set to optimize
boundaries (Menanteau et al. 1999, 2006). However this is not
possible for seeing limited data where the resolution is too low
to enable a reliable visual classification. Here, we then decide to
simulate the high redshift sample from a visually classified local
catalog, selected in the rest-frame color of the high redshift sam-
ple. This has three main advantages: first, it is less affected by
K-correction effects, second it does not introduce any modeling
effect, since the used galaxies are real and finally, the training
set is built to reproduce the observing conditions and physical
properties of the sample to be analyzed, but it is classified safely
on well-resolved images, so it does not need to have a specially
high resolution.
We use a catalog of 1319 objects from the Sloan Digital Sky
Survey observed in two photometric bands (z and i) and visually
classified (Tasca & White 2005). As explained in paper I, for
every galaxy stamp we first generate a random pair of (magni-
tude, redshift) values with a probability distribution that matches
the real magnitude and redshift distribution of the sample to
be simulated and then we proceed in four steps: a) removal of
foreground stars, b) degradation of the resolution according to
a ΛCDM cosmology, c) binning to reach the desired pixel scale
and d) dropping in a real background image.
The photometric band (z or i) used to create the galaxy de-
pends on the associated redshift. We choose indeed the one that
is closer to the rest-frame band at this given z.
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We did not take into account any variation of the PSF within
the field for performing the simulations. We expect indeed this
variation to be small and consequently not to induce strong
changes in the morphology since the analyzed galaxies are sig-
nificantly larger than the PSF.
Among all the simulated objects, 450 were used as training
and the remaining 869 as test.
3.2. Classification procedure
We use 450 simulated galaxies as training sample. The morpho-
logical mixing is fixed to 50/50, i.e. 50% of early-type galax-
ies and 50% of late-type. Even if this is not a realistic distri-
bution it is required to minimize the errors in the SVM clas-
sification. The classification is made in a 10-D volume with
a Radial Basis Function Kernel (see PaperI for more details).
The measured parameters include 6 morphological parameters:
Asymmetry, Concentration (Conselice et al. 2000 and Abraham
et al. 1996 definitions), Gini (Abraham et al. 2003), M20 (Lotz
et al. 2004), Smoothness (Conselice et al. 2003), a distance pa-
rameter (photometric redshift), a shape parameter (elongation),
2 luminosity parameters (surface brightness and magnitude). See
Paper I for details on how these parameters are calculated.
In Paper I we show, thanks to the test sample, that increas-
ing the number of parameters of the classification never results
in a degeneracy that decreases the accuracy. We realized how-
ever that when dealing with the real sample, some parameters
might produce a bias if they are not realistic. This is the case
of the magnitude. Indeed when doing the simulations we use
the same magnitude distribution for early and late-type galaxies.
This creates an artificial excess of early-type galaxies at faint
magnitudes in the simulated sample that is not seen in the real
world. Therefore if the magnitude is used as input parameter for
the classification the number of early-type galaxies are overesti-
mated. To avoid this bias we proceed in 2 steps: first we make a
9-D classification (without the magnitude) and then we use the
measured magnitude distribution per morphological type to gen-
erate a new simulated sample with this magnitude distribution.
We use this second sample to make the final 10-D classification.
3.3. The output catalogue
Classical support vector classifiers only predict class label (i.e.
early-type or late-type) but not probability information. Recently
some authors (Platt 2000; Wu et al. 2004) have proposed dif-
ferent methods to estimate a posteriori probability, i.e. given k
classes of data, for any x the goal is to estimate pi = p(y =
i|x), i = 1, ..., k. The free available package libSVM (Chang &
Lin 2001) implements the method described in Wu et al. (2004).
Therefore we added this new feature to our classification output:
We associate to every galaxy in the morphological catalogue,
a class label and a probability of belonging to the given class.
Since we are dealing with a 2-class problem, the probability
p(galaxy=early-type)=1-p(galaxy=late-type). In the following,
we use this parameter to assess the accuracy of our classifica-
tion.
3.4. Accuracy
As shown in paper I, one of the main advantages of the employed
method is that the reliability of the classifications can be quanti-
fied using a test sample simulated in the same way as the training
one.
Here we use the probability as the main estimator. We first
looked at the evolution of the correct classifications as a func-
tion of different probability thresholds. Results are shown in ta-
ble 1. As we can see, there is a clear correlation between the
probability threshold and the number of correct identificationns:
the accuracy clearly increases when the considered probability is
higher. If we select only objects with a probability between 0.5
and 0.6 the mean accuracy is only around 58%. However, ob-
jects with probabilities greater than 0.8 are classified with nearly
90% accuracy. The contamination is around ∼20% for the whole
sample (p > 0.5).
This relations between the probability parameter and the suc-
cess rate enable the use of the probability as an estimate of the
classification accuracy as a function of physical parameters of
the galaxies directly on the real sample. We decided to represent
2D maps of the mean probability values (Fig. 5) for different
magnitude, redshift and size bins. We observe several interest-
ing trends:
– Globally, late-type galaxies have higher probabilities for all
redshift, magnitude and size values. This indicates that late-
type objects are easily isolated. It is probably a consequence
of the ellipticity parameter, used in the classification pro-
cedure. Indeed, objects with high ellipticity are identified
as late-type galaxies with high probability so that the mean
probability increases.
– As expected there is a clear trend with size for both morpho-
logical types, small objects (rhal f < 0.6”) have lower proba-
bilities (p ∼ 0.7) while large ones (rhal f > 0.6”) have higher
values (p > 0.8) (Fig. 5 c,d).
– There is also a trend with redshift, especially for early-type
objects: below z ∼ 1 the mean probability is around p ∼ 0.75
and it decreases to p ∼ 0.7 for z > 1. The number of galaxies
with low probability (p ∼ 0.6) also increases (Fig. 5 a,b).
– Finally, the magnitude is also important for determining the
quality of the classification. Above Ks ∼ 20 the mean prob-
ability for early-type objects is around p ∼ 0.7 (Fig. 5 a,e).
Interestingly, this trend does not appear for the late-type pop-
ulation (Fig. 5 b,f). This is probably a consequence of the
way the training sample is built (§ 3.2): at faint magnitudes,
the number of early-type galaxies is low so the machine
tends to find late-type galaxies with higher probability.
How can we take into account these trends for correcting our
classification and performing statistical analysis? The simplest
way seems to establish probability thresholds but, what galaxies
do we keep when selecting objects with a given probability or, in
other words, do we introduce any bias when selecting a sample
with a given probability cut?
To answer this question we selected objects with 4 proba-
bility thresholds (p > 0.6, p > 0.7, p > 0.8 and p > 0.9) and
examined the completeness of the selected sample as a function
of the magnitude, the redshift the size and the morphological
type. Figure 6 shows the results. If no biases were introduced
all the lines should be flat (i.e “we keep all the galaxies in the
same way”). We observe in Fig. 6 that this is not the case. This
is seen in particular when looking at the completeness as a func-
tion of size and morphological type: large objects are preferred
as expected and early-type objects are more penalized.
Therefore a sample selected by performing a probablity cut
should not be used for global statistical analysis. It can be used
however to select particular class of objects for which a very
good accuracy is needed. In the next section we show however a
way of using the information brought by probabilities for statis-
tical purposes.
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Table 1. Accuracy of the classifications based on the test sample for a 10 parameters SVM training (C, A, G, Ell, S, M20, C2, SB, z, mag) as a
function of probability. The table shows the fraction of correct classifications when a probability bin [Pmin, Pmax] is considered. Numbers between
brackets give the number of objects per bin. Top: early-type galaxies, bottom: late-type galaxies.
Pmax → 0.5 0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95 1.0
Pmin ↓
0.5 – – 0.56 (45) 0.55 (63) 0.53 (82) 0.6 (111) 0.66 (157) 0.7 (195) 0.73 (236) 0.76 (315) 0.78 (352)
0.55 – – – 0.58 (46) 0.56 (65) 0.62 (94) 0.68 (140) 0.72 (178) 0.76 (219) 0.80(298) 0.82 (335)
0.6 – – – – 0.52 (37) 0.62 (66) 0.70 (112) 0.74 (150) 0.78 (191) 0.83(270) 0.84 (307)
0.65 – – – – – 0.63 (48) 0.75 (94) 0.78 (132) 0.82 (173) 0.87(252) 0.87 (289)
0.7 – – – – – – 0.85 (75) 0.86 (113) 0.9 (154) 0.92(233) 0.92 (270)
0.75 – – – – – – – 0.89 (84) 0.92 (125) 0.94(204) 0.94 (241)
0.8 – – – – – – – – 0.93 (79) 0.96(158) 0.94 (195)
0.85 – – – – – – – – – 0.98(120) 0.96 (157)
0.9 – – – – – – – – – – 0.95 (116)
Pmax → 0.5 0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95 1.0
Pmin ↓
0.5 – – 0.58 (39) 0.62 (68) 0.62 (82) 0.64 (114) 0.67 (155) 0.7 (189) 0.72 (224) 0.74 (271) 0.75 (309)
0.55 – – – 0.68 (53) 0.66 (67) 0.68 (99) 0.70 (140) 0.73 (174) 0.74 (209) 0.76(256) 0.77 (294)
0.6 – – – – 0.68 (46) 0.70 (87) 0.70 (116) 0.74 (150) 0.75 (185) 0.78 (232) 0.78 (270)
0.65 – – – – – 0.74 (73) 0.75 (94) 0.75 (121) 0.76 (156) 0.78 (203) 0.79 (241)
0.7 – – – – – – 0.85 (75) 0.78 (107) 0.78 (142) 0.81(189) 0.82 (227)
0.75 – – – – – – – 0.80 (75) 0.80 (110) 0.83 (157) 0.83 (195)
0.8 – – – – – – – – 0.84 (69) 0.86(116) 0.86 (154)
0.85 – – – – – – – – – 0.85 (82) 0.85 (120)
0.9 – – – – – – – – – – 0.87 (85)
3.4.1. Best estimator
Considering that we have N galaxies with a probability pk of
being in class A (e.g. early-type or late-type), we can define two
functions to estimate the number of objects in a given class.
The first one (hereafter counts estimator) uses a function:
Zk =
{
0 if pk < 0.5
1 if pk > 0.5
Then the number of objects in class A is simply: NA = ∑Zk.
Objects with a probability greater than 0.5 of belonging to a
given class are simply added. With this estimator we consider
therefore in the same way a galaxy with p = 0.51 and one with
p = 0.99; it is just added to the corresponding class and the
probability is ignored.
The second one (hereafter probability estimator) tries to
make use of the information contained in the probability pa-
rameter. It has been shown indeed in the previous section that
galaxies with higher probabilities have lower classification er-
rors. However making arbitrary probability cuts introduces bi-
ases in the global statistics in the sense that not all the objects
are removed uniformly. It would be interesting therefore to find
a way of using the information contained in this parameter with-
out introducing biases. For that purpose, we define a random
variable as follows:
Yk =
{
0 with a probability 1 − pk
1 with a probability pk
Then we can estimate the number of objects in class A as the
mathematical expectation of this variable: E(Y) = ∑ E(Yk) =∑
pk and the 1-σ error on the number as the square root of
the variance of the variable: Var(Y) = E(X2) − E(X)2 =∑
pk(1 − pk). This way, a galaxy with a probability p = 0.51
of being in class A counts as 0.51 in this class but also as 0.49 in
class B.
Therefore, the larger the number of galaxies with probabil-
ity values close to 0.5, the more the differences between the two
estimators will be important. Indeed, if all the probabilities are
equal to one, both estimators give the same results whereas if all
the probabilities are equal to 0.5, the probability estimator gives
half the value of the count estimator. In this sense the compar-
ison of the results furnished by the two estimators is a kind of
measure of the classification accuracy.
3.4.2. Errors due to the training set
The estimator presented above takes into account the informa-
tion brought by the probability parameter to estimate at best
the number of galaxies of each morphological type and correct
from misclassifications. However, there is another source of er-
ror which has to be considered. It is related to the training set
itself. Indeed, even if the training sample is built to reproduce
at best the parameters of the real one it can contain errors or
there can exist galaxies which are not well represented in the pa-
rameter space. In order to estimate these errors, we performed
Monte Carlo simulations: we randomly removed elements from
the training sample and generated therefore multiple training
samples with fewer galaxies. We then used these samples to train
different machines and classify the real sample. The generated
samples have similar properties than the original one but do not
fill the parameter space in the same way. They can be used conse-
quently to estimate the effect in the final classification of missing
objects in the parameter space. The differences found in the clas-
sifications are then employed to estimate a kind of confidence
region of our classification scheme in the following sections.
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(a) (b)
(c) (d)
(e) (f)
Fig. 5. Bi-dimensional maps of the mean probabilities for different redshift, magnitude and size bins of the real sample. The size is represented by
the half light radius as measured by SExtractor. The plots show the mean probability distribution as a function of a single parameter. Error bars
show the dispersion of the probability distribution. On the left column we show the probability maps for early-type objects and on the right the
maps for late-type objects. The black cells indicate that there are no objects in the considered bin.
4. Results and discussion
4.1. Global statistics
We find 33291(∼75%) late-type galaxies and 10798 (∼25%)
early-type galaxies with the counts estimator and 30711.7±1952
(70%±5%) and 13376.3±2014 (30%±5%) early-type galaxies
with the probability estimator. In the next sections we try to lo-
cate more precisely the differences.
4.2. Number counts
Figure 7 shows the number counts per morphological type us-
ing the two estimators described above. As expected, early-type
objects dominate the bright end of the magnitude distribution
while late-type objects are more frequent at the faint-end. The
effect of using the probability estimator is seen clearly in the
faint elliptical population (Ks > 20). In particular the number of
faint early-type galaxies increases when using the probability es-
timator. This reflects that at faint magnitudes early-type galaxies
are classified with lower probabilities as seen from the 2D maps
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(a) (b)
(c) (d)
Fig. 6. Sample completeness as a function of redshift (a), magnitude (b), size (c) and morphological type (d) for different probability cuts. Dotted
line: galaxies with p > 0.6, dashed line: galaxies with p > 0.7, dashed-dotted line: galaxies with p > 0.8 and dashed line with three dots: galaxies
with p > 0.9. Error bars are calculated using Poisson
√
n statistics.
(Fig: 5). The use of the probability parameter in performing the
counts enables to correct for the classification errors by adding
galaxies that felt in the late-type class but had a significant prob-
ability of being elliptical.
4.3. Morphological evolution
Figure 8 shows the morphological mixing evolution up to z ∼ 2.
Both estimators reveal an increase of the early type fraction from
z ∼ 2, however the effect is less important when taking into
account the probability. Indeed, with the probability estimator
we find 21.9%±8% early-type objects at z ∼ 2 while the local
fraction is 32.0%±5%. The counts estimator predicts a fraction
of ∼15% at z ∼ 1.5. Considering the probability helps therefore
to correct from the incompleteness of the early-type population
at high z due to the lower probability values.
This variation in the early-type population is a well-known
effect which has been detected using rest-frame morphologies
from HST (e.g. Brinchmann et al. 1998; Cassata et al. 2005)
and probably reflects the building-up of the red sequence from
late-type systems. It could be argued however that this effect
was a consequence of morphological k-correction since at higher
redshifts we probe the UV galaxy emission, i.e. young stellar
populations. The fact that we still observe this trend with NIR
data (which probe older stellar populations) seems to point that
this is a real effect and not a morphological k-correction ef-
fect. However, the fraction found here at z ∼ 1.5 is significantly
higher than the one obtained in Cassata et al. (2005). Can these
differences be a consequence of band shifting? This is a crucial
point of this study and the main reason for performing morpho-
logical analysis in the NIR. The following sections are therefore
focused on this important point.
5. Investigating the morphological k-correction
effect
In the previous section, we have obtained a morphological clas-
sification form NIR imaging. A crucial point is to understand
the differences (if there are some) between morphologies quan-
tified in the visible and the ones computed here. We perform
for that purpose a match between the Ks selected morpholog-
ical catalogue and the morphologies measured from HST/ACS
data (I-band) in an independent way. The algorithm used to mor-
phologically classify galaxies in the I-band is described in Tasca
et al. 2008 (in preparation) and we refer the reader to that pa-
per for details on the method. Here it is enough to stress that
the high resolution of ACS images combined with a depth of
I∼ 27 allow for accurate morphological measurements well fur-
ther the limits imposed by this study. We match 34 165 objects of
our K-selected sample. The remaining objects were too faint in
the ACS data to perform reliable morphological classifications.
The global morphological mixing from HST/ACS data is in good
agreement with the one obtained with WIRCam for the same ob-
jects: 9163 (I-band), 10458.8 (Ks-band) early-type galaxies and
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Fig. 7. Number counts per morphological type for the 44 089 analyzed
galaxies. The solid line shows the results obtained with the probability
estimator; the line width indicates the 1 − σ confidence band estimated
from the probability distribution and the dashed region is the confidence
region deduced from Monte Carlo simulations of the training sample
(see text for details). The dashed line shows the results obtained with
the counts estimator. Red lines stand for early-type galaxies and blue
lines for late-type. Error bars are calculated using Poisson
√
n statistics.
25002 (I-band), 23706.2 (Ks-band) late-type galaxies respec-
tively. However, where are the differences localized precisely?
5.1. One-to-one comparison
Figure 9 shows the mean probability for a galaxy classified as
early (late) in the I-band to be classified as early (late) in the
Ks-band as a function of redshift.
We observe, that globally, there is no ambiguity in the identi-
fication of late-type objects. A galaxy which is found to be late-
type in the I-band is also a late-type system in the Ks-band with
a probability around p ∼ 0.9 up to z ∼ 2.
For early-type objects, there is clear trend with redshift: be-
low z ∼ 0.8 a galaxy classified as early-type in the I-band has a
probability of p ∼ 0.7 of being early-type in the Ks-band. Above
z ∼ 1 the discrepancies between the two classifications become
higher and an elliptical galaxy is classified as early in both clas-
sifications only with a probability of p ∼ 0.4. Above z ∼ 1 the
I-band filter starts to probe the UV flux and therefore the ob-
tained morphology is determined from young stars whereas the
Ks-band filter stills probe the visible spectra of the galaxy. We
are thus probably seeing a k-correction effect: late-type objects
are identified in the same way since their stellar populations are
younger whereas for early-type objects the ambiguity is higher
and a fraction of objects tend to move to later morphological
types.
What are then the differences of morphologically selecting a
sample in the Ks-band or in the I-band above z ∼ 1?
Fig. 8. Redshift distribution per morphological type for the 44 089 ana-
lyzed galaxies. The solid line shows the results obtained with the proba-
bility estimator; the line width indicates 1−σ confidence band estimated
from the probability distribution and the dashed region is the confidence
region deduced from Monte Carlo simulations of the training sample
(see text for details). The dashed line shows the results obtained with
the counts estimator. Red lines stand for early-type galaxies and blue
lines for late-type. Error bars are calculated using Poisson
√
n statistics.
5.2. Comparing redshift distributions
Figure 10 shows the redshift distributions obtained from both
classifications. The distributions for late-type objects present
small differences as expected from the comparison performed in
the previous section. A Kolmogorov-Smirnov test (KS-test) re-
veals that the two functions arise from the same statistic with
96% confidence. The early-type redshift distributions present
10 Huertas-Company et al: NIR morphologies with WIRCam
Fig. 9. One-to-one comparison of the ACS and WIRCam classifications
as a function of redshift. Red line: mean probability for a galaxy clas-
sified as early-type in the I-band (HST) to be classified as early-type in
the Ks-band. Blue line: mean probability for a galaxy classified as late-
type in the I-band (HST) to be classified as late-type in the Ks-band.
Error bars show the dispersion of the probability distribution.
more differences, as expected from the comparisons of the pre-
vious section, in particular above z ∼ 1. The match between the
two distributions as computed from the KS-test is high at z < 1
(97%) but clearly decreases above z ∼ 1 (67%). Interestingly,
the I-band estimate goes out of the confidence region at z > 1.
We find in particular an excess of early-type galaxies by a fac-
tor ∼1.5 in the Ks-band when compared to the I-band. Even
if at these redshifts, the Ks-band classification is less accurate
(§ 3.4), the difference is significant after correcting for the clas-
sification errors. The differences are probably due to morpholog-
ical k-correction effects. It seems therefore that a morphological
classification based on HST/ACS I-band data at those redshifts
tends to under-estimate the elliptical population. Nevertheless,
this results have to be confirmed with a more precise study of
the early-type population at z ∼ 1.5 by studying their star form-
ing histories and mass distributions.
6. Summary and conclusions
We have presented a morphological classification in two main
morphological types of 44 089 galaxies within the COSMOS
field from seeing limited near-infrared imaging. Morphologies
are estimated with the non-parametric N-dimensional code
galSVM using a 10 dimensional volume and non-linear bound-
aries.
The final output catalogue includes for every galaxy, a class
label (early or late) and a probability of belonging to the class.
The probability is proved to be highly correlated with the suc-
cess rate and can therefore be used to assess the accuracy of the
classifications.
This classification method has been used to obtain the
number counts and the redshift distribution per morphological
Fig. 10. Redshift distribution per morphological type for the same
34 165 Ks-selected galaxies observed in the I-band (dotted lines) and in
the Ks-band (solid lines). Red lines are early-type objects and blue lines
are late-type. The line width is the 1 − σ confidence interval computed
from the probability distribution, the dashed region is the confidence
region deduced from Monte Carlo simulations of the training sample
and the error bars are calculated using Poisson
√
n statistics (see text
for details).
type up to z ∼ 2 and to compare the results with the ones
obtained from HST/ACS imaging on 34 165 galaxies in order to
quantify morphological k-correction effects.
Our main conclusions are hereafter summarized:
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Concerning the reliability of our morphological classifica-
tion:
(i) According to the simulated test sample, the average success
rate is ∼80% for the whole sample for both morphological
classes, leading to ∼20% contaminations.
(ii) The probability parameter which results from the classifica-
tion procedure is a good estimator of the reliability of the
classifications since it is highly correlated with the success
rate. Objects with probabilities greater than 0.8 are indeed
identified with nearly 90% of confidence.
(iii) The study of the probability distributions as a function of the
magnitude, the size and the redshift of the galaxies reveals
that the most difficult class to isolate are faint (Ks > 20),
small (log(rhal f ) < −0.2) early-type objects above z ∼ 1.
However, even for this class of objects, the average probabil-
ity is around p ∼ 0.7.
(iv) We also showed that selection based on a probability thresh-
old does lead to a biased sample towards late-type systems.
We proposed however a way of integrating the information
brought by the probability parameter to perform statistical
analysis.
(v) Errors due the training sample dominate the error source.
Concerning the morphological distribution of our sample:
(i) The global morphological mixing is 30711.7±1952
(∼70%±5%) late-type galaxies and 13376.3±2014
(∼30%±5%) early-type galaxies. These results take
into account the classification errors thanks to the use of the
probability information. The galaxy population is therefore
dominated by late-type systems up to z ∼ 2.
(ii) We detect a decrease of the fraction of early-type objects
with redshift. There are ∼ 32% ± 5% early-type galaxies
at z < 0.4 in our sample whereas the fraction at z ∼ 1.5
is 21.9% ± 8%. This effect persists even after correcting
for classification errors using the probability parameter and
therefore confirms a result obtained in previous works us-
ing HST imaging. This result probably reflects a progressive
building up of the red sequence from late-type objects.
The comparison of the morphologies with the ones obtained
obtained with HST/ACS in the I-band for 34 165 objects reveals
several interesting trends:
(i) The global morphological mixings are globally consistent.
We find 9 163 early-type galaxies and 25 002 late-type galax-
ies in the I-band and 10 458 early-type for 23 706 late-type
galaxies in the Ks-band.
(ii) A galaxy classified as late-type in the I-band has a mean
probability of p ∼ 0.9 of being classified as late-type in the
Ks-band.
(iii) The match between the two photometric bands for early-type
galaxies depends on redshift: Below z ∼ 1, an early-type
galaxy in the I-band has a probability of p ∼ 0.7 of being
early-type in the Ks-band. Above this redshift, where the
HST cameras are probing the UV flux, the probability de-
creases and reaches p ∼ 0.4 at z ∼ 1.5.
(iv) The comparison of the redshift distributions reveals also a
redshift dependence: below z ∼ 1 the two redshift distribu-
tions match quite well. The Kolmogorov-Smirnoff test gives
a probability of match of p = 0.97. Above z ∼ 1, the I-
band classification tends to find less early-type galaxies than
the Ks-band one by a factor ∼ 1.5. This probably reflects a
morphological k-correction effect. Therefore, studies based
on HST classifications at those redshifts could underestimate
the elliptical population.
The results presented here quantify the bias in morpholog-
ical classification due to morphological band shifting between
I-band and K-band imaging data. We estimate that the fraction
of missing early type galaxies at z ∼ 1 from I-band ACS data
is about 19%, increasing to 31% at z∼1.5-2. From our K-band
data we estimate that the fraction of early-type galaxies has in-
creased by 10% between z=1.5 and z=0, a further confirmation
of the gradual build up of the elliptical galaxy population at the
expense of late-type galaxies. The Ks-band classification per-
formed here is intended as a framework for future studies of the
evolution of counts, luminosities, luminosity densities and corre-
lation function for each morphological type over several redshift
bins.
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